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Introduction
En physique, tout modèle est caractérisé par un certain nombre de principes ou d’hypothèses. La
plupart des modèles en cosmologie se fondent sur le Principe Cosmologique, qui stipule que notre
univers est homogène et isotrope à grande échelle. Aujourd’hui, ce principe est considéré comme
vrai car il est respecté par des modèles cosmologiques qui décrivent avec précision les observa-
tions. Toutefois, si l’isotropie de l’univers est aujourd’hui confirmée par beaucoup d’expériences,
ce n’est pas le cas de l’homogénéité. En étudiant l’homogénéité cosmique, on ne propose pas
seulement de tester un modèle, mais de tester directement l’un des postulats de la cosmologie
moderne. Il s’agit là du premier volet de ce manuscrit.
Depuis 1998 et les mesures des distances à partir des supernovae de type Ia, nous savons que
l’univers est aujourd’hui en phase d’expansion accélérée. Ce phénomène peut être expliqué par
l’ajout d’une énergie inconnue, que l’on nomme énergie noire. Puisque l’énergie noire est respon-
sable de l’expansion de l’univers, nous pouvons étudier ce mystérieux fluide en mesurant le taux
d’expansion de l’univers. La nature fait bien les choses : l’univers a imprimé dans sa distribution
de matière une règle standard, l’échelle BAO. En mesurant cette échelle à diﬀérents instants de
la vie de notre univers, il est alors possible de mesurer le taux d’expansion de l’univers et donc de
caractériser l’énergie noire. Le second volet de ce manuscrit est consacré à la mesure de l’échelle
BAO.
Étudier l’homogénéité et l’échelle BAO requiert l’étude statistique de la distribution de matière
de l’univers aux grandes échelles, supérieures à la dizaine de Mégaparsecs. Galaxies et quasars
se forment dans les grandes surdensités de matières et sont très lumineux : ces sources «tracent»
la distribution de matière. En mesurant les spectres d’émission de ces sources à l’aide de vastes
relevés spectroscopiques, comme les relevés de quasars BOSS et eBOSS, nous pouvons mesurer
leurs positions. Il est ainsi possible de reconstruire la distribution de matière en 3 dimensions dans
de gigantesques volumes d’univers. Nous pouvons alors extraire diverses observables statistiques
pour mesurer l’échelle BAO et le degré d’homogénéité de l’univers.
Aux grandes échelles, l’univers est remarquablement bien décrit à l’ordre linéaire par le modèle
⇤CDM , modèle standard de la cosmologie. Il n’est en général pas nécessaire de prendre en
compte les eﬀets non-linéaires qui complexifient le modèle aux petites échelles. En revanche, aux
grandes échelles, la mesure de nos observables devient très sensible aux eﬀets systématiques.
Ceci est particulièrement vrai pour l’analyse de l’homogénéité cosmique, qui requiert un procédé
observationnel homogène pour ne pas biaiser la mesure. Il est donc indispensable d’examiner en
profondeur les potentielles sources d’eﬀets systématiques.
Ce manuscrit se présente comme suit. Après une brève présentation des connaissances en cos-
mologie nécessaires à la compréhension de ce manuscrit, proposée dans le Chapitre 1, nous
détaillerons dans le Chapitre 2 les caractéristiques techniques des relevés de quasars BOSS et
eBOSS. Le Chapitre 3 traitera de la conversion des échantillons de quasars en observables, de
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l’estimation de l’erreur statistique et de l’analyse détaillée des divers eﬀets systématiques suscep-
tibles d’impacter nos observables. La mesure de l’homogénéité cosmique sera étudiée et discutée
dans le Chapitre 4. Enfin, le Chapitre 5 traitera de la mesure de l’échelle BAO, et de l’utilisation
de cette mesure pour contraindre les modèles d’énergie noire.
Chapitre 1
Cosmologie
1.1 Deux fondements
1.1.1 Principe cosmologique
Le principe cosmologique stipule que notre univers est isotrope et homogène, donc spatialement
invariant par translation et rotation. Il ne requiert pas une homogénéité et isotropie strictes,
incompatibles avec les observations de la structuration 1 de notre univers, mais statistiques et
à grande échelle, comme l’illustre la Figure 1.1. Il tolère donc l’existence de structures à des
distances caractéristiques plus faibles que son échelle d’homogénéité.
Le principe cosmologique est diﬃcile à vérifier. Le chapitre 4 présente des méthodes et expé-
riences pour prouver l’isotropie de l’univers, et une analyse visant à étudier si l’univers est sta-
tistiquement homogène ou non. Toutefois, dans ce chapitre, nous considérerons par commodité
ce principe comme vrai.
1.1.2 Relativité générale
Depuis la publication de ses Principia en 1687 [1], la théorie d’Isaac Newton faisait oﬃce de
référence en terme de théorie de la gravitation. Toutefois, elle suscitait diverses interrogations.
D’un point de vue observationnel, elle ne permettait pas d’expliquer pas certains phénomènes,
comme l’avance du périhélie de Mercure 2. Puis, suite à l’élaboration de la théorie de la relativité
restreinte par Albert Einstein en 1905 [3], il était admis qu’aucune interaction ne pouvait se
propager plus vite que la lumière. Il était donc diﬃcile pour les physiciens de concevoir que
l’interaction gravitationnel puisse être instantanée, car elle violerait alors la théorie de la relativité
restreinte.
La théorie de la relativité restreinte postule que la physique est la même dans tous référen-
tiels inertiels. En 1915, Einstein étend sa théorie aux référentiels accélérés avec la théorie de
la relativité générale [4]. Elle repose sur le principe d’équivalence, qui stipule que localement,
la gravitation est équivalente à une accélération du référentiel. Il est donc impossible pour un
observateur de faire la diﬀérence entre l’eﬀet d’un champ gravitationnel et l’accélération de son
1. Nous utiliserons dans ce manuscrit le terme «structuration» pour éviter l’anglicisme clustering
2. Le Verrier a tenté, en vain, d’expliquer ce phénomène par l’existence d’un astre inconnu [2].
5
Cosmologie 6
Figure 1.1 Illustration du principe cosmologique à partir d’une simulation de la distribution
de matière noire de l’univers (Millenium, 2000). Les propriétés statistiques, comme le taux de
comptage, sont diﬀérentes aux petites échelles (carrés rouges), mais sont semblables dès lors
que l’on s’intéresse à des échelles suﬃsamment grandes (carrés bleus).
propre référentiel 3. Ceci revient à considérer que les lois physiques sont celles de la relativité
restreinte dans n’importe quel référentiel en chute libre.
La relativité générale se traduit par la déformation de l’espace-temps par les objets massifs.
Une particule ne subissant aucune force se contente alors de suivre les géodésiques de l’espace
courbe, qui sont équivalentes aux lignes droites dans un espace Euclidien. Ces déformations sont
matérialisées par une métrique qu’il est nécessaire de lier au contenu en énergie de l’univers,
puisque c’est ce dernier qui courbe l’espace. L’équation d’Einstein permet d’eﬀectuer ce lien :
Gµ⌫ =
8⇡GTµ⌫
c4
, (1.1)
où Gµ⌫ est le tenseur d’Einstein, et Tµ⌫ est le tenseur énergie-impulsion. Puisqu’elle permet
de lier le contenu en énergie d’un système à l’évolution de sa métrique, il s’agit de l’équation
centrale en cosmologie.
1.2 Contenu en énergie de l’univers
1.2.1 De la matière visible
Les galaxies sont principalement formées d’étoiles, de gaz interstellaire, de poussières, et de
matière noire (voir section 1.2.3). Elles constituent les briques élémentaires des grandes structures
3. Un exemple simple est celui d’un observateur situé à la surface de la terre et d’un observateur situé dans
un ascenseur s’élevant avec une accélération de 9.81 m.s 2 dans l’espace intersidéral
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Figure 1.2 Diagramme de Hubble [5]. Chaque point noir représente une galaxie. Les points
blancs représentent les valeurs moyennes pour les galaxies groupées suivant l’amas auquel elles
appartiennent. Les vitesses sont exprimées en km.s 1.
de notre univers. À cause de l’interaction gravitationnelle, elles peuvent se regrouper sous forme
d’amas de galaxies. Les distances inter-galactiques sont généralement mesurées en parsec qui
correspond à la distance à laquelle une unité astronomique sous-tend un angle d’une seconde
d’arc, c’est-à-dire 648 000/⇡ = 2,06 105 U.A.. Une unité astronomique (ou U.A.) correspond à
la distance moyenne Terre-Soleil, et vaut 1,495 1011 m. Un parsec est également équivalent à
environ 3,26 années-lumière. La galaxie d’Andromède, galaxie la plus proche de la nôtre, se situe
à une distance de 780 kpc. L’amas galactique de la vierge se situe à une distance de 16,5 Mpc.
Nous verrons par la suite que notre univers est structuré jusqu’à des échelles de l’ordre de la
centaine de Mpc.
Les galaxies sont faciles à observer, et leur étude a constitué les prémisses de la cosmologie
observationnelle. Son premier résultat marquant est la mesure par Edwin Hubble en 1929 de la
vitesse de récession des galaxies [5]. En comparant la vitesse radiale de 24 nebulae 4 avec leur
distance par rapport à notre galaxie (voir Figure 1.2), il a été possible de vérifier l’existence
d’une loi linéaire entre ces deux quantités. Plus une galaxie est éloignée de nous, plus elle semble
s’éloigner rapidement. L’Univers apparaît donc en expansion.
1.2.2 Du rayonnement
À la fin des années 40, Georges Gamow et Robert Dicke ont prédit qu’un univers en expansion
[6], initialement chaud et dominé par une composante radiative, devait produire un rayonnement
fossile de lumière, d’une température de quelques dizaines de Kelvins (bientôt abaissée, en 1948,
par Ralph Alpher et Robert Herman à quelques Kelvins [7]). Ce rayonnement devait être libéré
lors du découplage matière-lumière de l’univers. Initialement suﬃsamment chaud pour que pho-
tons et matière baryonique ionisée soient couplés, l’univers s’est refroidi en s’étendant. Protons
et électrons peuvent alors se recombiner pour former des atomes d’hydrogène neutre, dont la
4. Nom donné par Hubble et ses contemporains aux galaxies.
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FIG. 4.ÈUniform spectrum and Ðt to Planck blackbody (T ). Uncertainties are a small fraction of the line thickness.
of the spectra derived from the DIRBE templates in the
principal Ðt, and Ðt for their intensities at each pixel.g
k
(l),
The CMBR temperature assumes a Planck spectrum. These
spectra were chosen to match the shape of the spectrum in
the data. This yields maps of the CMBR temperature and
dust intensities. A monopole plus three dipole components
are then Ðtted to the resulting temperature map.
The vector sum of the dipole coefficients points in the
direction (l, b) consistent\ (264¡.14^ 0.15, 48¡.26^ 0.15),
with the direction from the DMR results. Data for
o b o\ 10¡ were excluded from the dipole Ðt because of the
potential inaccuracy of the model of the Galaxy. The direc-
tion is particularly sensitive to the Galaxy because it is
almost orthogonal to the direction of the Galactic center.
Galactic variations in spectral shape as a function of longi-
tude couple into the angle directly, while for the Ðxed angle
case, they come in as second-order terms for the same
reason.
6. THE COSMIC SPECTRUM
The monopole spectrum from (see isequation (2) Fig. 4)
well Ðtted by a Planck blackbody spectrum, and deviations
are small, consistent with the earlier FIRAS results within
their larger uncertainties et al.(Shafer 1991 ; Cheng 1992 ;
et al. To determine or constrain any devi-Mather 1994).
ations from a blackbody, let us consider a generic cosmo-
logical model where p is some cosmic parameterS
c
(l ; p),
quantifying the deviation from a blackbody, such as the
Kompaneets y parameter for Comptonized spectra or the
dimensionless chemical potential k for a Bose-Einstein
photon distribution. Because the deviation is small, a linear
Ðt
I0(l)\Bl(T0)]*T
LBl
LT ]G0 g(l)] p
LS
c
Lp (3)
can be performed on the unknown parameters p, andG0,*T . The Ðrst two terms are the Planck blackbody spectrum,
with the temperature It is important to have theT0]*T .second term in order to properly estimate the uncertainty
since the *T is strongly correlated with the resulting p (95%
in the case of the Bose-Einstein distortion). The third term
allows for Galactic contamination to remain in the mono-
pole spectrum. The Ðnal term is the modeled deviation. We
Ðt either the Kompaneets parameter or the chemical poten-
tial, but the two are too similar to Ðt simultaneously. The
uncertainties are propagated from the template Ðts, and the
correlation between the g(l) and increases the uncer-LS
c
/Lp
tainty of and p.G0
6.1. Galactic Contamination
Most of the Galactic emission has been removed, but
there is a small residual contamination. We use either the
derived from the all-sky data set (see or the;
k
g
k
(l) ° 4)
and we Ðt a temperature and an emissivity. Thel2Bl(T ),model with a temperature of 9 K produces a lowerl2Bl(T )s2, and we use this model for the analysis in TheTable 4.
problem is to Ðt the emission missed by the DIRBE maps,
not the total Galactic dust. One possible interpretation of
this Ðt is a 9 K Galactic halo or a cosmic background
(uniform component) with a spectrum similar to the Galac-
tic spectrum. One must be cautious, however, since subtle
variations in dust temperature or emissivity can produce
similar e†ects.
The determination of g(l) is dominated by low Galactic
latitude emission, and there is some variation from this
form at higher latitudes. We vary the Galactic latitude
cuto† used in deriving in in order to testI0(l) equation (3)the e†ect of variations in the Galactic spectrum from g(l).
Variations greater than the statistical uncertainty in any
derived parameters, such as the cosmological term p, would
most likely be due to an inadequacy in our Galactic model.
Figure 1.3 Spectre de corps noir mesuré par l’instrument FIRAS de l’expérience COBE [8].
Les incertitudes sont si petites qu’elles ne dépassent pas l’épaisseur de la courbe, ajustée aux
données, d’un spectre de corps noir.
section eﬃcace d’interaction avec les photons est nettement plus faible. L’Univers devient alors
transpare t, et les photons se propagent l brement : il s’agit de l’émission du CMB.
En plus de la lumière produite par les divers objets lumineux qui le composent, notre univers
baigne donc dans un rayonnement de lumière primordiale. E 1964, alors qu’ils travaillaient sur la
détection d’ondes radio émises p r l’un des premiers satellites de télé ommu ication (Echo Bal-
loon), Arno Penzias et Robert Wilson mirent en évidence la présence d’u bruit radio, constant
dans le temps et isotrope [9]. Il s’agit de la découverte (in olontaire) du Fond Diﬀus Cosmolo-
gique (abrégé en CMB pour Cosmic Microwave Background). Ce rayonnement est parfaitement
compatible avec celui d’un corps noir (voir Figure 1.3), don la m su e de tempér ture la plus
précise est donnée par COBE, à 2,728 ± 0,004 Kelvins [8].
Le même raisonnement peut être tenu avec les neutrin s du modèle standard. La diﬀérence
tient dans le fait que ur section eﬃca e d’interactio est beaucoup plus faible que celle des
photons. Cela implique que les neutrinos se sont découplés très tôt dans l’histoire de l’univers,
et que le CNB (pour Cosmic Neutrino Background) [10] est extrêmement diﬃcile à détecter.
Notons également que les neutrinos sont des particules massives, mais que leur masse est très
faible. Les neutrinos ont donc la particularité d’ê re une espèce usceptible d’évolue d’un état
de composante relativiste à un état de composante non-relativiste.
1.2.3 De la matière noire
Si nous considérons que la quantité de matière et le profil de densité d’une galaxie suivent celui de
son émission lumineuse, ce dernier devrait présenter la structure suivante : un noyau très dense
(le bulbe galactique) et une décroissance de la densité de matière avec le rayon. Les prédictions
de la mécanique Newtonienne impliquent alors que le profil de vitesse de rotation des galaxies
devraient être celui de la courbe en pointillés courts de la Figure 1.4 : une vitesse de rotation
qui augmente d’abord fortement avec le rayon, puis décroît progressivement. Les observations
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Figure 1.4 Courbe de rotation de la galaxie M33, obtenue à partir de la mesure de la raie 21-cm
de l’hydrogène (points noirs) [13]. La ligne en pointillés courts représente la vitesse attendue si la
galaxie n’était composée que d’étoiles, la courbe en pointillés longs représente la contribution du
gaz et la courbe en pointillés courts et longs la contribution du Halo. La courbe noire représente
la somme de toutes les contributions.
des courbes de rotations de galaxies ne sont toutefois pas en accord avec cette prédiction 5 :
leur vitesse de rotation continue d’augmenter avec le rayon, comme la courbe pleine noire de
la Figure 1.4. L’ajout d’un halo de matière invisible, que l’on nomme matière noire, permet de
modifier le profil de densité de matière des galaxies afin d’expliquer leurs courbes de rotation
[12]. Comme nous le verrons par la suite, les mesures les plus récentes indiquent que la matière
noire représente environ 84 % de la matière totale de l’univers.
Aujourd’hui, la question de la nature de la matière noire est totalement ouverte. Plus les consti-
tuants de la matière noire sont légers, plus elle est chaude, et plus elle va lisser les structures
aux petites échelles. La matière noire chaude, dont le principal candidat était le neutrino du
modèle standard, n’est aujourd’hui pas favorisée par l’observation de la structuration à petites
échelles de l’univers. Les candidats pour la matière noire froide se séparaient initialement en
deux catégories. La première catégorie était constituée de candidats astrophysiques (MACHOs
(Massive astrophysical compact halo object), RAMBOs, ...), mais qui sont aujourd’hui exclus
par de nombreuses expériences. La seconde catégorie, privilégiée aujourd’hui, est constituée de
particules. De telles particules apparaissent dans les modèles que vont au-delà du modèle stan-
dard de la physique des particules. Il existe aujourd’hui une multitude de candidats théoriques
(WIMPs, axions, ...) [14], mais aucune observation n’est pour l’instant venue confirmer l’un de
ces modèles.
5. Un premier exemple apparaît dès 1959 [11]
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Table 5
Light-curve Parameters of the Combined SN Sample
Name zcmba mBb s C log10 Mhost c MJDmax Filters Reference
sn2004s 0.010(0.000) 14.183(0.042) 0.973(0.026) 0.035(0.025) 12.07 53039.56(0.60) BVR 1
sn1999ac 0.010(0.000) 14.130(0.030) 0.987(0.009) 0.056(0.018) 9.92 51249.82(0.07) BVR 2
sn1997do 0.011(0.000) 14.317(0.036) 0.983(0.023) 0.056(0.025) 12.07 50765.81(0.14) BVR 2
sn2006bh 0.011(0.001) 14.347(0.021) 0.814(0.008) −0.045(0.019) 10.91 53833.01(0.06) BgVr 3
sn2002dp 0.011(0.000) 14.597(0.030) 0.973(0.029) 0.113(0.024) 10.47 52450.45(0.20) BVR 4
Notes. Combined SiFTO and SALT2 light-curve parameters for full data sample, with uncertainties in parentheses. Note that the individual variables are
correlated, as are the values for different SNe due to systematic and light-curve fitter training uncertainties.
a Uncertainty does not include residual peculiar velocity uncertainty.
b Includes the lensing term and the effects of the statistical uncertainty in log10 Mhost.
c Host stellar mass in solar masses.
References. (1) Krisciunas et al. 2007; (2) Jha et al. 2006; (3) Contreras et al. 2010; (4) Hicken et al. 2009b; (5) Altavilla et al. 2004; (6) Krisciunas et al. 2000;
(7) Hamuy et al. 1996; (8) Krisciunas et al. 2004b; (9) Krisciunas et al. 2001; (10) Riess et al. 1999; (11) Pastorello et al. 2007; (12) Krisciunas et al. 2004a;
(13) Leonard et al. 2005; (14) Krisciunas et al. 2006; (15) Strolger et al. 2002; (16) Kowalski et al. 2008; (17) Holtzman et al. 2008; (18) G10; (19) Riess et al.
2007.
(This table is available in its entirety in a machine-readable form in the online journal. A portion is shown here for guidance regarding its form and content.)
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Figure 4. Statistical SN only constraints onΩm, w assuming a flat universe and
constant dark energy equation of state.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
All SNe are corrected for Galactic extinction using the
maps of Schlegel et al. (1998), including the estimated 10%
random uncertainty for each SN (there is also a correlated
systematic uncertainty discussed in Section 5.6). We correct
for peculiar velocities in the nearby sample (Section 2.8),
Malmquist bias effects (Section 2.7) for all samples, and assign
a random peculiar velocity uncertainty of 150 km s−1, as is
appropriate after the peculiar velocity correction. Our statistical
uncertainties also include the random uncertainty in the SN
model, as described in Appendix A.3 of G10; this means that
the statistical covariance matrix between SNe is not diagonal:
Cstat ̸= 0. We include the measurement uncertainties in the
host-galaxy masses as described in Section 3.2, and random,
uncorrelated scatter due to lensing following the prescription of
Jo¨nsson et al. (2010): σlens = 0.055 z.
We perform two types of fits: one in which we compute
probabilities over a grid and then report the mean value of
the marginalized parameters, and a χ2 minimization routine
that reports the best fit. We should not expect the two to
agree as they have different meaning, but as such it is useful
to provide both—see Appendix B for further details. The
light-curve parameters for the combined sample are given in
Table 5. The luminosity-distance integral does not converge for
Ωm < 0, so both fits effectively have the (very reasonable)
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Figure 5. Hubble diagram of the combined sample. The residuals from the best
fit are shown in the bottom panel.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
Table 6
Results from SN-only Fits
Uncertainties Ωm w α β
Marginalization Fits
Stat only 0.19+0.08−0.10 −0.90+0.16−0.20 1.45+0.12−0.10 3.16+0.10−0.09
Stat plus Sys 0.18± 0.10 −0.91+0.17−0.24 1.43+0.12−0.10 3.26+0.12−0.10
χ2 minimization fits
Stat only 0.19+0.09−0.12 −0.86+0.17−0.19 1.397+0.085−0.083 3.152+0.095−0.093
Stat plus Sys 0.17+0.10−0.15 −0.86+0.22−0.23 1.371+0.086−0.084 3.18± 0.10
prior of Ωm > 0. Our statistical constraints on Ωm,w in
a flat universe for a constant dark energy equation of state
are shown in Figure 4 using the marginalization approach
and are summarized in Table 6. We find w = −0.90+0.16−0.20,
consistent with a cosmological constant (w = −1). The Hubble
diagram is shown in Figure 5. The error introduced by using a
simplified treatment of the nuisance parameters α and β (such
as holding them fixed at their best-fit values) is described in
Section 4.6.
The σint and rms values for each sample are summarized in
Table 4. The rms residuals are similar for the low-z, SNLS, and
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Figure 1.5 Diagramme de Hubble pour les échantillons de supernovæ Low-z, SDSS, SNLS et
HST [17].
1.2.4 Un univers en expansion accélérée
En 1998, deux groupes ont montré que l’univers était aujourd’hui en expansion accéléré en
utilisant des supernovæ de type Ia. Ces objets très brillants sont issus de l’explosion de la
naine blanche d’un système binaire, qui a atteint la masse de Chandrasekhar en accrétant une
partie de la matière de son compagnon [15]. Ces sources sont considérées comme des chandelles
standard [16], c’est-à-dire qu’elles ont toutes des profils de luminosité intrinsèque semblables, à
quelques paramètres de nuisance près. La luminosité observée par un observateur terrestre ne
dépendra alors que de la distance à laquelle se situe la supernova. En mesurant cette distance à
plusieurs redshifts, on peut alors mettre en évidence la variation du taux d’expansion de l’univers
proche. La Figure 1.5 montre l’ensemble des résultats actuels de mesures de distance à partir
des supernovæ.
Les mesures obtenues montrent que l’univers est actuellement dans une phase d’expansion accé-
lérée [17]. Cependant, un univers ne contenant que de la matière et du rayonnement ne peut pas
subir ce régime d’accélération. La manière la plus simple de rendre compte de ce phénomène est
alors d’ajouter au tenseur énergie-impulsion de l’équation 1.1 une constante ⇤, que l’on nomme
constante cosmologique.
La constante cosmologique peut être interprétée comme la densité d’énergie du vide, qui est
constante au cours du temps. Une densité d’énergie constante implique que sa pression soit
négative. Certains modèles cosmologiques considèrent que cette densité d’énergie est susceptible
d’évoluer avec le temps : on l’appelle alors énergie noire. Nous reviendrons sur ces modèles dans
le chapitre 5.
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1.3 L’univers homogène
1.3.1 La métrique Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker
Nous avons vu qu’il existe des preuves solides de l’expansion de notre univers. Cette expansion
peut se modéliser par l’introduction d’un facteur d’échelle a(t), qui évolue avec le temps. Il est
alors possible de définir un système de coordonnées comobiles et un système de coordonnées
physiques. Les coordonnées physiques sont proportionnelles au facteur d’échelle : si deux obser-
vateurs isolés sont aujourd’hui séparés par une distance d0, ils étaient alors séparés à un temps
antérieur t par une distance physique d(t) :
d(t) = d0
a(t)
a0
, (1.2)
où a0 correspond au facteur d’échelle à notre époque. Les coordonnées comobiles «suivent »
l’expansion de l’univers comme les noeuds d’une grille qui se dilate de façon homogène. Ainsi,
la distance comobile d0 entre ces deux mêmes observateurs reste la même au cours du temps.
En plus de son expansion, l’univers possède également une certaine géométrie, et peut être plat,
sphérique ou hyperbolique. Un univers plat correspond à un espace Euclidien. Dans un univers
sphérique, les trajectoires initialement parallèles de deux particules libres vont converger. Elles
divergeront dans un univers hyperbolique.
La métrique Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (FLRW) est la métrique utilisée pour dé-
crire un univers homogène et isotrope. Dans cette métrique, l’intervalle d’espace-temps ds2 peut
s’écrire, en coordonnées sphériques (r, ✓, ), et en suivant la convention c = 1 :
ds2 =  dt2 +R2(t)
✓
dr2
1  kr2 + r
2(d✓2 + sin2 ✓d 2)
◆
, (1.3)
où k ne peut prendre que trois valeurs discrètes 1, 0 et  1. Si k =  1, il s’agit de la métrique
d’un univers hyperbolique, si k = 1 d’un univers sphérique. Dans ces deux cas, R(t) est alors
le rayon de courbure de l’univers. Dans le cadre d’un univers plat, k = 0, et R(t)/R(t0) est le
facteur d’échelle a(t). L’intervalle d’espace-temps ds2 peut également s’écrire sous la forme :
ds2 =  dt2 + a2(t)  d 2 + g2k( )(d✓2 + sin2 ✓d 2)  , (1.4)
où
gk( ) = R0
8>><>>:
sin
⇣
 
R0
⌘
univers sphe´rique
 
R0
univers plat
sinh
⇣
 
R0
⌘
univers hyperbolique
(1.5)
Ici,   a la dimension d’une longueur, et correspond à la distance radiale comobile. Dans la suite
du manuscrit, pour le cas d’un univers plat, nous adoptons la convention a0 = 1.
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1.3.2 Les équations de Friedmann
Nous nous intéressons maintenant à l’évolution de a(t) dans le cas d’un univers parfaitement
homogène et isotrope. En partant de l’équation d’Einstein, et en développant l’équation pour le
terme purement temporel (µ = 0 et ⌫ = 0), on obtient la première équation de Friedmann :
H2(t) ⌘
✓
a˙(t)
a(t)
◆2
=
8⇡G
3
⇢(t)  k
a2(t)
, (1.6)
où H(t) est la constante de Hubble qui caractérise l’évolution de a(t), et ⇢(t) la densité totale
d’énergie qui peut être décomposée suivant les diﬀérentes composantes en énergie de l’univers.
Dans le cas d’un univers plat (k = 0), la densité totale d’énergie aujourd’hui vaut :
⇢c =
3H20
8⇡G
, (1.7)
où ⇢c est la densité d’énergie critique. Nous pouvons également obtenir la seconde équation de
Friedmann, nommée aussi équation d’accélération :
a¨(t)
a(t)
=  4⇡G
3
(⇢(t) + 3p(t)) , (1.8)
où p(t) est la pression totale. Une troisième équation décrit la conservation locale de l’énergie
dans un univers en expansion :
⇢˙(t) + 3H(t)(⇢(t) + p(t)) = 0 . (1.9)
Notons que cette équation n’est pas indépendante des deux autres. Il est enfin possible de
caractériser chaque composante de la densité en énergie par son équation d’état :
pi = wi⇢i , (1.10)
où wi est un paramètre dépendant du type d’énergie considérée. Il vaut 0 pour les fluides non-
relativistes (matière noire et matière baryonique), 1/3 pour les fluides relativistes (neutrinos,
photons) et  1 pour l’énergie du vide. Nous verrons dans le chapitre 5 que pour l’énergie noire,
ce paramètre peut également varier avec le temps.
Par commodité, nous utiliserons par la suite les paramètres de densité réduits :
⌦i(t) =
⇢i(t)
⇢c
. (1.11)
En combinant cette notation avec les équations précédentes et les équations d’état pour les dif-
férents fluides présents dans l’univers, nous pouvons réécrire la première équation de Friedmann
sous la forme :
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Figure 1.6 Évolution des diﬀérentes densités d’énergie en fonction du facteur d’échelle. La
courbe pleine rouge représente la densité d’énergie des espèces relativistes (photons + neutrinos),
la courbe bleue la densité d’énergie de la matière non-relativiste (matière noire et baryonique),
la courbe en pointillés noirs la densité d’énergie du vide. La zone rouge correspond à l’époque où
la densité d’énergie totale de l’univers est dominée par la composante en énergie de radiation,
la zone grisée celle où l’univers est dominé par la constante cosmologique.
H2(t) = H20
⇥
(⌦mat a
 3(t) + ⌦rad a 4(t) + ⌦⇤ + ⌦k a 2(t))
⇤
, (1.12)
où ⌦k est :
⌦k =
 k
H20
= 1  (⌦mat + ⌦rad + ⌦⇤) = 1  ⌦tot . (1.13)
Le paramètre ⌦tot est la somme ⌦mat + ⌦rad + ⌦⇤. Si la densité totale d’énergie vaut ⇢c, on
retrouve ⌦tot = 1 et ⌦k = 0. Par convention, ⌦i est le paramètre de densité réduit de l’espèce i
aujourd’hui, et ⌦i(t) la même quantité à un temps t.
Les diﬀérentes densités d’énergie évoluant diﬀéremment avec a(t) (voir Figure 1.6), l’évolution
de notre univers se décompose en 3 périodes distinctes : une première période dominée par la
composante de radiation, une période dominée par la composante de matière, et enfin, comme
c’est le cas aujourd’hui, un univers dominé par la composante d’énergie du vide. Nous verrons
dans la section 1.4 que chacune de ses périodes est caractérisée par des régimes d’expansion et
de croissance des structures diﬀérents.
1.3.3 Mesurer des distances dans un univers en expansion
Dans un espace en expansion, la notion de distance entre deux points est ambiguë et plusieurs
définitions sont utilisées. Nous allons présenter les distances utilisées le plus fréquemment en
cosmologie. Pour cela, nous allons d’abord commencer par introduire la notion de redshift.
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Le redshift
Nous avons mentionné précédemment l’existence de coordonnées physiques et comobiles. La
position d’un objet est d’abord déterminée en coordonnées observationnelles, composées de deux
composantes angulaires et d’un redshift, qui est le décalage vers le rouge (ou le bleu) par eﬀet
Doppler des raies d’émissions d’une source s’éloignant de l’observateur. Celui-ci se définit comme :
z ⌘  o
 e
  1 , (1.14)
où  o est la longueur d’onde observée d’un photon de la raie d’émission considérée, et  e la lon-
gueur d’onde émise de cette même raie d’émission. Le redshift permet de déterminer la vitesse de
récession vr de l’objet par rapport à l’observateur. La loi de Hubble permet d’établir une relation
entre la distance physique d d’un objet à sa vitesse de récession par rapport à l’observateur :
vr = H0d . (1.15)
Cette relation n’est valable que dans l’univers proche (pour des vitesses v ⌧ c). Si l’on fait
l’hypothèse que l’objet n’a pas de vitesse «propre», c’est-à-dire qu’il est seulement soumis au
flot de Hubble, nous pouvons alors faire correspondre son redshift à sa distance par rapport à
l’observateur et obtenir ainsi la position à trois dimensions de l’objet.
On peut montrer que le redshift cosmologique est relié au facteur d’échelle :
z =
a0
a(t)
  1 = a(t) 1   1 . (1.16)
Lorsqu’on observe un objet à un redshift z, on le voit à un instant t. Dans la suite de ce manuscrit,
nous nous intéresserons donc à l’évolution de l’univers en fonction de z.
Distance(s) comobile(s)
Nous avons déjà évoqué la notion de distance comobile dans la section 1.3.1. La formule 1.15
n’est valide que lorsque nous nous intéressons à des objets situés à des distances suﬃsamment
faibles pour que le facteur d’échelle n’ait pas évolué entre le temps d’émission de la source et le
temps d’observation. La distance comobile radiale entre un observateur et un objet situé à un
redshift z quelconque vaut [18] :
 (z) =
Z z
0
d  =
Z z
0
dz0
H(z0)
, (1.17)
où d  correspond à celui rencontré dans l’équation 1.4.
La distance comobile entre deux objets situés au même redshift, mais séparés par un angle  ✓
est DM  ✓. DM est nommée distance comobile transverse, et s’exprime en fonction de  . Son
expression dépend de la géométrie de l’espace-temps :
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DM =
8><>:
1
H0
p
⌦k
sinh(
p
⌦kH0 ) ⌦k > 0
  ⌦k = 0
1
H0
p
|⌦k|
sin(
p|⌦k|H0 ) ⌦k < 0 , (1.18)
où le paramètre ⌦k est le paramètre défini dans l’équation 1.13. Dans un univers plat, distance
comobile radiale et transverse sont identiques. Notons l’on peut choisir de diviser   et DM par
la constante de Hubble réduite h = H0/100. Les distances comobiles   et DM sont alors définies
en h 1Mpc ; ce choix permet de s’aﬀranchir de la connaissance du paramètre H0.
Distance angulaire
La distance angulaire DA est définie comme le rapport entre la taille physique d d’un objet est
son diamètre angulaire ✓. Elle est reliée à DM (z) :
DA(z) =
d
✓
=
DM (z)
1 + z
. (1.19)
Dans un univers en expansion, cette distance possède la particularité de ne pas augmenter
infiniment avec z. Un objet de taille d fixe peut apparaître plus gros s’il est situé à un redshift
z1 qu’à un redshift z2 plus grand que z1.
Distance de Luminosité
Dans un univers euclidien, le flux F d’un objet de luminosité intrinsèque L situé à une distance d
d’un observateur est donné par F = L/4⇡d2. Cette équation suppose que la source rayonne son
énergie de manière isotrope. Dans un univers en expansion, la valeur du flux reçu sera diﬀérente.
En eﬀet, la luminosité de la source vue par un observateur va être diﬀérente de sa luminosité
intrinsèque à cause de l’expansion de l’univers. Les photons émis par la source pendant un temps
dt vont être reçus par l’observateur pendant un temps plus long dt0 = dt/a. De plus, l’énergie
des photons est inversement proportionelle au facteur d’échelle. La luminosité sera donc réduite
d’un facteur a2(t). Au final, l’observateur mesure le flux :
F =
La 2
4⇡D2M (a)
⌘ L
4⇡D2L
, (1.20)
où DL est la distance de luminosité, qui peut être reliée aux distances DM (z) et DA(z) :
DL(z) = (1 + z)DM (z) = (1 + z)
2DA(z) . (1.21)
1.4 Un univers structuré
Nous allons présenter les observables statistiques qui permettent de quantifier le degré de struc-
turation de notre univers : le spectre de puissance des fluctuations de températures du CMB
 2T , la fonction de corrélation de la matière ⇠(r), et le spectre de puissance de la matière P (k).
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Figure 1.7 Évolution des distances comobiles radiales et transverses, ainsi que de la distance
angulaire en fonction du redshift. Chaque courbe de couleur correspond à diﬀérents choix des
paramètres ⌦i.
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1.4.1 Les fluctuations de température du CMB
Dans la section 1.2.2, nous avons mentionné le CMB, rayonnement fossile de l’univers. Après les
premières expériences mesurant un CMB isotrope à la précision de la mesure, l’expérience COBE
a mesuré les premières anisotropies de température, de l’ordre de  T/T = 10 5. Les expériences
WMAP, puis Planck, ont permis par la suite de réaliser une mesure beaucoup plus précise de
ces anisotropies (voir Figure 1.8a). Ces points chauds et froids sont les graines des premières
structures de notre univers. La température du CMB peut être décomposée en harmoniques
sphériques :
T (✓, ) =
1X
l=0
lX
m= l
almYlm(✓, ) , (1.22)
où ✓ et   sont les positions angulaires équatoriales sur le ciel, Ylm(✓, ) sont les harmoniques
sphériques, et alm les amplitudes associées à chaque fonction Ylm(✓, ). Le spectre de puissance
des anisotropies  2T (l) est défini par :
 2T (l) ⌘
l(l + 1)
2⇡
Cl , Cl = h|a2lm|im . (1.23)
La Figure 1.8b montre le spectre de puissance du CMB, tel qu’il a été mesuré par l’expérience
Planck en 2015 [19] : les diﬀérents pics sont les oscillations acoustiques de baryons, sur lesquelles
nous allons revenir dans la section 1.5.3.
1.4.2 La fonction de corrélation ⇠(r)
La fonction de corrélation à deux points ⇠(~r) représente l’excès de probabilité de trouver deux
surdensités de matière séparées par un vecteur ~r, par rapport à une distribution de matière
homogène. Nous pouvons relier la probabilité dP de trouver deux surdensités dans deux volumes
infinitésimaux dV1 et dV2, séparés par un vecteur ~r, à ⇠(~r) :
dP = ⇢20[1 + ⇠(~r)]dV1dV2 . (1.24)
Nous pouvons également définir ⇠(r) comme :
⇠(~r) = h (~x). (~x+ ~r)i , (1.25)
où
 (~x) =
⇢(~x)
⇢¯
  1 . (1.26)
Pour un univers parfaitement homogène, ⇠(r) = 0.
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(a) Carte des anisotropies de température du CMB.Planck Collaboration: The Planck mission
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Fig. 11. The Planck 2015 temperature power spectrum. At multipoles     30 we show the maximum likelihood frequency-averaged
temperature spectrum computed from the cross-half-mission likelihood with foreground and other nuisance parameters determined
from the MCMC analysis of the base  CDM cosmology. In the multipole range 2       29, we plot the power spectrum estimates
from the Commander component-separation algorithm computed over 94% of the sky. The best-fit base CDM theoretical spectrum
fitted to the PlanckTT+lowP likelihood is plotted in the upper panel. Residuals with respect to this model are shown in the lower
panel. The error bars show ±1  uncertainties. From Planck Collaboration XIII (2015).
Fig. 12. Frequency-averaged TE (left) and EE (right) spectra (without fitting for T–P leakage). The theoretical TE and EE spectra
plotted in the upper panel of each plot are computed from the best-fit model of Fig. 11. Residuals with respect to this theoretical
model are shown in the lower panel in each plot. The error bars show ±1  errors. The green lines in the lower panels show the
best-fit temperature-to-polarization leakage model, fitted separately to the TE and EE spectra. From Planck Collaboration XIII
(2015).
The likelihood is a hybrid combination of a low-multipole pix-
elbased likelihood with a high-multipole likelihood constructed
from cross-spectra – see Planck Collaboration XI (2015) for de-
tails. Note that we use the notation “Planck TT” when we are
referring to the likelihood deriving from the TT spectrum.
At low multipoles we now use Planck instead of WMAP for
polarization information. The 70GHz LFI polarization maps are
cleaned with the LFI 30GHz and HFI 353GHz maps to mitigate
foreground contamination. Based on null tests, the LFI-cleaned
polarization maps are used over 46% of the sky in the low mul-
tipole likelihood (referred to as “lowP”). The Commander tem-
perature solution, constructed from all Planck frequency maps,
together with the Haslam 408MHz and WMAP maps, is used
over 93% of the sky. The temperature and polarization data are
then treated in a unified low-resolution pixel-based manner for
the multipole range   = 2 to 29.
The high-  likelihood uses pseudo-C  cross-spectra from
HFI 100, 143, and 217GHz maps in a “fiducial Gaussian” ap-
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(b) Spectre de puissance des anisotropies de température du CMB.
Figure 1.8 Carte et spectre de puissance du CMB, obtenus par Planck 2015 [19].
1.4.3 Le spectre de puissance P (k)
En cosmologie, les prédictions théoriques sont généralement obtenues en terme du spectre de
puissance plutôt que de la fonction de corrélation. Nous prenons comme norme pour la transfor-
mée de Fourier d’une surdensité de matière  (~r) :
 (~k) =
Z
 (~r) exp i~r.~k d3r , (1.27)
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où ~r et ~k, le vecteur d’onde, sont définis en coordonnées comobiles. La transformée de Fourier
 (~k) est appelée mode k. La longueur d’onde physique  k(t) qui lui est associée dépend du facteur
d’échelle a(t) :
 k(t) =
2⇡
k
a(t) , (1.28)
où k = |~k|.
Le spectre de puissance P (k) se définit comme :
P (k) = h| (~k)|2i , (1.29)
où la moyenne est réalisée sur ~k avec |~k| proche de k.
Une propriété très utile du spectre de puissance est que, pour des perturbations de faible am-
plitude, les calculs à l ordre linéaire sont suﬃsants. Dans ce cas, les diﬀérents modes k évoluent
de manière indépendante. Il s’agit de la raison principale pour lesquelles il est plus simple de
prédire le spectre de puissance des perturbations que leur fonction de corrélation.
Le spectre de puissance est mesuré avec grande précision à l’aide de diﬀérentes sondes cosmolo-
giques : relevés à 3 dimensions, lentillage faible, analyse des forêts Lyman ↵ des quasars ... La
Figure 1.9 montre une combinaison de ces diﬀérentes mesures de P (k).
1.5 Prédire le spectre de puissance
Nous allons maintenant expliquer la forme du spectre de puissance. À l’ordre linéaire, le spectre
de puissance de la matière s’écrit :
Pmat(k, a) = Pinit(k)T
2(k)D2(a) , (1.30)
où Pinit(k) est le spectre de puissance des fluctuations primordiales, T (k) la fonction de transfert
et D(a) le facteur de croissance des structures. Nous allons décrire chacun de ces éléments dans
les parties suivantes.
1.5.1 L’inflation
Pour expliquer les observations de la structure de l’univers, il est d’abord nécessaire de com-
prendre la distribution des inhomogénéités primordiales, qui, une fois soumises à diﬀérents ré-
gimes d’évolution, vont reproduire l’univers observé aujourd’hui. Ces fluctuations peuvent être
scalaires ou tensorielles : nous ne nous intéresserons dans ce manuscrit qu’aux premières.
Les modèles d’inflation sont les plus utilisés pour prédire la forme du spectre de puissance pri-
mordial. En plus de prédire un spectre de puissance primordial compatible avec les observations,
ces modèles permettent de s’aﬀranchir des problèmes de l’horizon, de la platitude de l’univers,
et de l’absence de monopole magnétique. Les modèles généraux d’inflation prédise un spectre de
puissance des fluctuations primordiales qui suit une loi de puissance en k [21] :
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We present a method for measuring the cosmic matter budget without assumptions about spec-
ulative Early Universe physics, and for measuring the primordial power spectrum P (k) non-
parametrically, either by combining CMB and LSS information or by using CMB polarization. Our
method complements currently fashionable “black box” cosmological parameter analysis, constrain-
ing cosmological models in a more physically intuitive fashion by mapping measurements of CMB,
weak lensing and cluster abundance into k-space, where they can be directly compared with each
other and with galaxy and Ly  forest clustering. Including the new CBI results, we find that CMB
measurements of P (k) overlap with those from 2dF galaxy clustering by over an order of magnitude
in scale, and even overlap with weak lensing measurements. We describe how our approach can
be used to raise the ambition level beyond cosmological parameter fitting as data improves, testing
rather than assuming the underlying physics.
I. INTRODUCTION
What next? An avalanche of measurements have
now lent support to a cosmological “concordance model”
whose free parameters have been approximately mea-
sured, tentatively answering many of the key questions
posed in past papers. Yet the data avalanche is showing
no sign of abating, with spectacular new measurements
of the cosmic microwave background (CMB), galaxy clus-
tering, Lyman ↵ forest (Ly↵F) clustering and weak lens-
ing expected in coming years. It is evident that many
scientists, despite putting on a brave face, wonder why
they should care about all this new data if they already
know the basic answer. The awesome statistical power of
this new data can be used in two ways:
1. To measure the cosmological parameters of the con-
cordance model (or a replacement model if it fails)
to additional decimal places
2. To test rather than assume the underlying physics
This paper is focused on the second approach, which has
received less attention than the first in recent years. As
we all know, cosmology is littered with “precision” mea-
surements that came and went. David Schramm used to
hail Bishop Ussher’s calculation that the Universe was
created 4003 b.c.e. as a fine example — small statistical
errors but potentially large systematic errors. A strik-
ing conclusion from comparing recent parameter estima-
tion papers (say [1–4] by the authors for methodologically
uniform sample) is that the quoted error bars have not
really become smaller, merely more believable. For in-
stance, a confidence interval for the dark energy density
that would be quoted three years ago by assuming that
four disparate data sets were all correct [1] can now be
derived from CMB + LSS power spectra alone [4–7] and
independently from CMB + SN 1a as a cross-check.
FIG. 1. Measurements of the linear matter power spectrum
P (k) computed as described in the text, using the concordance
model of [5] (solid curve) to compute window functions. The loca-
tions of the CMB points depend on the matter budget and scales
with the reionization optical depth as e2  for k  > 0.002. Correcting
for bias shifts the 2dF galaxy points [8] vertically (b = 1.3 assumed
here) and should perhaps blue-tilt them slightly. The cluster point
scales vertically as (⌦m/0.3) 1.2, and its error bars reflects the
spread in the literature. The lensing points are based on [9]. The
Ly↵F points are from a reanalysis [10] of [11] and have an overall
calibration uncertainty around 17%.
This paper aims to extend this trend, showing how
measurements can be combined to raise the ambition
level beyond simple parameter fitting, testing rather than
assuming the underlying physics. Many of the dozen or
so currently fashionable cosmological parameters merely
1
Figure 1.9 Combinaison de diﬀérentes sondes pour la mesure du spectre de puissance de la
matière [20]. La courbe rouge provient d’un ajustement d’un spectre de puissance linéaire sur
l’ensemble des données.
Pinit(k) = Ask
ns , (1.31)
où As est l’amplitude du spectre de puissance des fluctuations scalaires primordiales, et ns est
l’indice spectral scalaire. Les modèles d’inflation privilégiés par les mesures du CMB produisent
des fluctuations primordiales adiabatiques [22] [23]. Ceci signifie que les fluctuations relatives
e densités sont les mêmes pour les diﬀérentes composantes, à un facteur 4/3 près, suivant que
l’espèce soit relativiste ou non. Nous allons maintenant nous intéresser à la manière dont vont
évoluer ces perturbations primordiales.
1.5.2 Diﬀérents régimes d’évolution des structures
La fonction de transfert T (k) décrit l’évolution des perturbations au moment de leur entrée dans
l’horizon cosmique et autour de la période d’équivalence matière-radiation. L’horizon cosmique
(comobile), défini comme ⌘ =
R t
ti
a(t0) 1dt0 représente la distance qu’a pu parcourir un photon
depuis la fin de l’inflation ti. Autrement dit, deux régions séparées par une distance supérieure
à ⌘ ne sont pas causalement connectées depuis la fin de l’inflation.
La fonction de transfert est définie comme le rapport entre le potentiel gravitationnel à notre
époque et le potentiel gravitationnel longtemps après l’équivalence :
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Figure 1.10 Évolution du potentiel gravitationnel de trois modes diﬀérents, avec ⌦m = 1 et
h = 0.5 [24]. La zone grisée représente les époques décrites par la fonction de transfert T (k). La
ligne devient pointillée à partir du moment où le mode rentre dans l’horizon.
T (k) ⌘  (k, aposteq)
 (kmax, aposteq)
, (1.32)
où aposteq représente une époque située bien après la transition matière-radiation (correspondant
aux époques à droite de la partie grisée sur la Figure 1.10).
Schématiquement, l’évolution d’une perturbation est gouvernée par deux eﬀets : l’interaction
gravitationnelle, qui va tendre à faire croître les surdensités, et la pression radiative, qui va
ralentir cette croissance. Initialement, lorsqu’un mode se situe hors de l’horizon, son potentiel
gravitationnel reste constant au cours du temps. Nous considérons qu’un mode k est entré dans
l’horizon lorsque k⌘ > 1. Nous pouvons alors distinguer plusieurs régimes d’évolution, représentés
sur la Figure 1.10. Nous décrivons ici le cas d’un univers simplifié avec ⌦m ' 1 :
— Les modes à très petit k (k < 0, 01hMpc 1) qui ne sont jamais rentrés dans l’horizon
(et qui n’y rentreront jamais à cause de l’expansion accélérée de l’univers) sont appelés
modes super-horizons. Leur potentiel reste constant jusqu’à l’équivalence : à ce moment,
ce dernier décroit d’un facteur 9/10 [24], et reste à nouveau constant.
— Les modes qui sont entrés dans l’horizon après l’équivalence matière radiation (k < keq) voit
leur potentiel gravitationnel décroître à cause de la pression radiative jusqu’à l’équivalence,
puis se stabiliser autour d’une valeur constante.
— Les modes qui sont entrés dans l’horizon avant l’équivalence matière radiation (k > keq)
vont décroître, puis osciller jusqu’à l’équivalence. À partir de ce moment, leur potentiel
gravitationnel reste constant.
Ce sont ces diﬀérents régimes d’évolution qui expliquent l’inflexion du spectre de puissance,
visible sur la Figure 1.9. Comme le prédisent les modèles d’inflation, l’amplitude de Pinit(k)
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croit comme une loi de puissance en k. Lorsque k > keq, l’amplitude de Pinit(k) croît toujours,
mais la pression radiative a réduit l’amplitude des modes à grand k, qui sont d’autant plus
atténués qu’ils sont rentrés tôt dans l’horizon.
Le facteur de croissance décrit quant à lui la croissance des structures pour les époques plus
tardives de l’univers. Notons que la croissance correspond à celle de la perturbation de matière,
pas à celle du potentiel gravitationnel. Le facteur de croissance D(a) est indépendant de k, et
se définit comme :
D(a)
a
⌘  (a)
 (aposteq)
. (1.33)
Dans le cas d’un univers avec ⌦m ' 1, on obtient donc simplement D(a) = a.
La présence d’une composante d’énergie noire a deux eﬀets majeurs sur D(a) et T (k). Le pre-
mier eﬀet est lié à la valeur de keq, qui change si ⌦m diminue : l’infléchissement du P (k) va
alors se déplacer vers les grandes échelles (petits k). Le second provient du fait que le potentiel
gravitationnel n’est plus constant quand l’univers devient dominé par l’énergie noire. Sa dimi-
nution entraîne un ralentissement de la croissance des structures aux époques tardives, qui se
caractérise par un facteur de croissance des structures plus faible.
1.5.3 Les oscillations acoustiques de baryons
Pour des redshifts supérieurs à 1100, avant l’émission du CMB, l’univers est tellement chaud
que la matière baryonique est totalement ionisée et forme un plasma. Électrons libres et photons
intéragissent par diﬀusion Thomson avec une section eﬃcace suﬃsamment grande pour que le
libre parcours moyen des photons soit beaucoup plus faible que le rayon de Hubble. Le fluide de
matière baryonique est alors couplé aux photons.
Nous allons nous intéresser à l’évolution d’une surdensité adiabatique primordiale de matière
noire, de photons et de matière baryonique (Figure 1.11a) [25]. La surdensité de photons im-
plique la présence d’une pression de radiation : puisque les photons et les baryons sont couplés,
cette pression va amorcer une onde acoustique sphérique du fluide baryon-photon à partir de la
surdensité initiale 6 (Figure 1.11b). Pendant la propagation de l’onde, la surdensité de matière
noire grandit à cause de l’interaction gravitationnelle.
Après la recombinaison, les électrons et les protons se combinent et forment des atomes d’hy-
drogène neutre. La section eﬃcace d’interaction entre photons et hydrogène neutre étant très
faible, la matière baryonique et les photons se découplent, à z ' 1100 (Figure 1.11c). La pression
de radiation devient nulle, et l’onde gèle. Nous nous retrouvons en présence d’une surdensité de
matière noire, restée à sa position initiale, et d’une surdensité de matière baryonique dans une
coquille sphérique autour de la perturbation initiale (Figure 1.11d) ; les photons, quant à eux,
continuent de se propager. À cause de l’interaction gravitationnelle, la surdensité de matière
noire va ensuite tomber dans le puits de potentiel de la surdensité de matière baryonique, et
vice-versa (Figure 1.11e), jusqu’à ce que les deux profils de densité soient les mêmes (Figure
1.11f).
6. Il s’agit du déplacement d’une surpression. Les particules qui composent le fluide baryon-photon ne se
propagent pas.
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(a) Surdensité adiabatique primordiale. Le
plasma de baryons et les photons sont couplés.
(b) La pression de radiation des photons amorce
l’onde acoustique du fluide baryon-photon.
(c) L’univers s’étant refroidi, baryons et photons
se découplent, l’onde se gèle.
(d) La surdensité de matière baryonique forme
une coquille sphérique autour de la surdensité
de matière noire. Les photons se propagent libre-
ment.
(e) Les surdensités de matière noire et de matière
baryonique continuent de croître, et les profils de
densité s’équilibrent progressivement.
(f) Les profils de densité de matière noire et de
matière baryonique sont équilibrés.
Figure 1.11 Évolution du profil de densité radial d’une surdensité adiabatique. L’unité du
profil de masse est arbitraire, mais est cohérente d’une figure à l’autre. Ces profils sont obtenus
à partir du code CMBFAST [26]
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Cette évolution est semblable pour toutes les perturbations primordiales de l’univers. Entre
l’instant où elles sont émises et le découplage, ces ondes acoustiques parcourent une distance rs,
nommée horizon acoustique, qui vaut :
rs(z) =
Z 1
z
cs(z0)
H(z0)
dz0 . (1.34)
Au moment du découplage baryon-photon, cette distance vaut environ 150 Mpc (comobiles). La
vitesse du son dans le fluide baryon-photon cs(z) vaut :
cs(z) =
1r
3
h
1 + 34
⇢b(z)
⇢ (z)
i . (1.35)
Nous nous attendons donc à observer dans la fonction de corrélation de la matière un pic à la
distance rs(z ' 1100). Dans le spectre de puissance du CMB, cette distance caractéristique se
traduit par des oscillations : elles sont nettement visibles sur la Figure 1.8b. Notons qu’Eisenstein
et Hu (1998) [27] donne une valeur approchée de rs (à 2 %) :
rEHs (zd) =
44, 5 ln(9.83/⌦mh2)p
1 + 10(⌦bh2)3/4
. (1.36)
Cette formule approchée permet de mettre en avant la relation entre rs et les densités de matières
noire et baryonique.
Après le découplage, la surdensité de baryons continue de se déplacer, alors que les photons sont
déjà libérés. En eﬀet, à cause de la forte asymétrie entre les nombres de photons et de baryons
(nb/n  ' 10 9), le libre parcours moyen des photons augmente plus vite que le libre parcours
moyen des baryons. Les deux espèces ne se découplent donc pas au même instant. Dans le cadre
d’un modèle cosmologique ⇤CDM , paramétrisé à l’aide des résultats Planck 2013 [28] (voir Table
1.1), les photons de découplent à z⇤ = 1090, 42, et les baryons se découplent à zd = 1059, 32.
Ceci implique que la valeur de rs est diﬀérente pour les photons du CMB et pour la matière.
Toujours à partir des données Planck 2013, on obtient :
rs(z⇤) = 144, 71± 0, 61Mpc , (1.37)
rs(zd) = 147, 49± 0, 59Mpc . (1.38)
1.5.4 Le modèle ⇤CDM
Dans les chapitres suivants, nous allons comparer nos mesures aux prédictions du modèle ⇤CDM ,
modèle standard de la cosmologie. Ce modèle considère que notre univers est plat (⌦k = 0), et
qu’il contient, en plus de la matière baryonique et de la radiation, de la matière noire froide
(Cold Dark Matter). D’autre part, il fait appel à une constante cosmologique (⇤) pour expli-
quer le phénomène d’expansion accélérée de l’univers. Ce modèle comporte 6 paramètres libres
indépendants. Pour les analyses de mesure du spectre de puissance du CMB [23], on définit et
mesure les 6 paramètres suivants :
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Paramètres mesurés
⌦bh2 0, 02205± 0, 00028
⌦ch2 0, 1199± 0, 0027
100✓s 1, 04131± 0, 00063
ln(1010As) 3, 089
+0,024
 0,027
ns 0, 9603± 0, 0073
⌧ 0, 089+0,012 0,014
Paramètres dérivés
⌦mh3 0, 09587± 0, 00057
⌦m 0, 315
+0,016
 0,018
h 0, 673± 0, 012
⌦⇤ 0, 685
+0,018
 0,016
Table 1.1 Listes des paramètres cosmologiques mesurés par Planck (2013).
— La densité de baryons actuelle multipliée par la constante de Hubble réduite ⌦bh2,
— La densité de matière noire froide actuelle multipliée par la constante de Hubble réduite
⌦ch2,
— La position angulaire du premier pic acoustique ✓s,
— L’amplitude du spectre de puissance primordial As,
— L’indice spectral scalaire du spectre de puissance primordial ns,
— La profondeur optique ⌧ .
La profondeur optique de diﬀusion Thomson se définit comme :
⌧ =
Z t0
treion
 ne T dt0 , (1.39)
où ne est la densité d’électrons et  T la section eﬃcace d’interaction par diﬀusion Thomson.
La profondeur optique ⌧ correspond donc au nombre moyen de collisions subit par un photon
depuis le découplage. Le temps treion (ou le redshift zreion) correspond à l’instant où débute
la réionisation de l’univers. Elle a lieu après la formation des premières étoiles ou quasars. Ils
ionisent progressivement l’hydrogène du milieu intergalactique, ce qui entraîne une augmentation
de la densité d’électrons sur lesquels vont diﬀuser les photons du CMB. La valeur de ⌧ dépend
donc directement de celle de zreion.
Notons que ✓s s’exprime en fonction de DA et rs :
✓s =
DA(r⇤)
(1 + z⇤)rs(z⇤)
. (1.40)
La mesure de cet angle permet de mesurer ⌦mh3. Il est alors possible de dériver la valeur de h
(et donc de H0) à partir des contraintes sur ⌦mh3 et ⌦mh2 = ⌦bh2 + ⌦ch2. Les valeurs de h,
⌦b et ⌦c étant alors connues, on peut alors obtenir la valeur de ⌦⇤ dans le cadre d’un univers
plat. Le tableau 1.1 donne l’ensemble des paramètres mesurés et dérivés à partir de la mesure
du spectre de puissance des anisotropies de températures par la collaboration Planck en 2013.
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1.6 Du spectre de puissance des traceurs à celui de la matière
1.6.1 Biais des traceurs
Le modèle ⇤CDM donne une prédiction du spectre de puissance de la distribution de matière.
Cependant, P (k) et ⇠(r) sont généralement mesurés pour une distribution de traceurs (LRGs,
quasars ...). Les galaxies et les quasars sont des objets très massifs, qui ne se forment qu’au sein
des régions les plus denses de l’univers : ceci a pour eﬀet d’augmenter le contraste de densité
observé. Le spectre de puissance se retrouve donc amplifié d’un facteur b2 :
P (k) = b2Pmat(k) , (1.41)
où Pmat(k) est le spectre de puissance de la matière, et P (k) celui du traceur considéré. Le
facteur b est nommé biais. Il est également présent pour ⇠(r) puisqu’il s’agit de la transformée
de Fourier de P (k). Notons que ce facteur b2 dépend du traceur utilisé pour mesurer ⇠(r) et
P (k), et qu’il est susceptible de varier avec le redshift, la magnitude ou la masse du traceur.
1.6.2 Distorsion de l’espace des redshifts (RSD)
On a vu précédemment que le redshift d’un objet permettait de définir la position de l’objet le
long de notre ligne de visée. Toutefois, le lien entre redshift et position n’est exact que dans le cas
où l’objet n’a pas de vitesse propre. Le redshift mesuré d’un objet dont la vitesse propre l’éloigne
de l’observateur est plus grand que si sa vitesse était nulle : lorsque l’on reconstruit sa position le
long de la ligne de visée, l’objet semble plus loin qu’il ne l’est réellement. Inversement, un objet
dont la vitesse propre le rapproche de l’observateur par rapport au flot de Hubble semble plus
proche. Ces eﬀets sont nommés distorsion de l’espace des redshifts (Redshift Space Distortions).
À cause de l’interaction gravitationnelle, les vitesses propres des traceurs sont corrélées avec le
gradient de la densité de matière. Cette corrélation va modifier le spectre de puissance et la
fonction de corrélation des traceurs.
À grande échelle (& 10Mpc), les traceurs ont tendance à se déplacer vers les surdensités de
matière noire, comme le montre la Figure 1.12a. Un traceur qui tombe vers une surdensité située
entre l’observateur et ce traceur possède donc une vitesse d’éloignement totale plus faible que s’il
ne suivait que le flot de Hubble. Lors de la reconstruction de la position radiale du traceur à partir
de son redshift, le traceur apparaît donc plus proche de la surdensité. Le même raisonnement peut
être eﬀectué si l’on inverse les positions du traceur et de la surdensité. Puisqu’il tombe vers la
surdensité, la vitesse radiale du traceur apparaît plus importante à l’observateur que si le traceur
n’était pris que dans le flot de Hubble : il semble également plus proche de la surdensité. Au
final, cela produit un eﬀet d’«écrasement» de la distribution des traceurs autour des surdensités
le long de la ligne de visée, qui apparaissent alors plus denses dans l’espace des redshifts que dans
l’espace réel. Cet eﬀet augmente donc l’amplitude de la fonction de corrélation et du spectre de
puissance.
Kaiser et al. [29] a montré qu’à l’ordre linéaire, cet eﬀet produit simplement un facteur multi-
plicatif sur P (k), dépendant de l’orientation des modes par rapport à la ligne de visée :
P (k, µ) = b2(1 +  µ2k)
2Pmat(k), µk = cos(~k, ~kk) , (1.42)
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(a) Eﬀet linéaire (Kaiser) (b) Eﬀet non-linéaire (Fingers of God)
Figure 1.12 Représentation schématique de l’eﬀet des distorsions dans l’espace des redshifts.
En haut, les points représentent les positions des traceurs dans l’espace réel, et les flèches leurs
vitesses. Les figures du bas montre les positions reconstruites dans l’espace des redshifts, dans
le cas où l’observateur se situe en bas de l’image.
avec
  =
f
b
, f =
dlnD
dlna
' ⌦m(z)0.55 . (1.43)
Cette dernière équation est une paramétrisation valable dans le cadre de la relativité générale
[30]. Le facteur   quantifie l’intensité du phénomène de RSDs, et f est le facteur de croissance
des structures (à ne pas confondre avec D). Pour la fonction de corrélation, cet eﬀet se traduit,
toujours à l’ordre linéaire, par la formule de Hamilton [31] :
⇠(r) = b2(1 +
2 
5
+
 2
5
)2⇠mat(r) . (1.44)
À plus petite échelle (. 1Mpc), les eﬀets non-linéaires dominent, et les traceurs n’ont plus de
mouvements cohérents au sein des surdensités. Lorsque l’on reconstruit les positions des traceurs,
la dispersion des vitesses des traceurs génère un eﬀet d’étalement de la surdensité le long de la
ligne de visée, comme le montre la Figure 1.12b. Cet étalement entraîne une perte de puissance
dans P (k) et ⇠(r) aux petites échelles. Du point de vue d’un observateur, cela donne l’impression
que la distribution de traceurs «pointe» vers lui : c’est pour cela que cet eﬀet fut baptisé «Fingers
of God». Il peut se modéliser par l’introduction d’un terme de dispersion  d dans le spectre de
puissance. Nous introduirons cet eﬀet dans P (k) sous la forme suivante :
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P (k, µ) = b2
(1 +  µ2k)
2
1 + (h dµ)2
Pmat(k), µk = cos(~k, ~kk) . (1.45)
On peut ainsi transformer le spectre de puissance mesuré pour les traceurs dans l’espace des
redshifts en spectre de puissance de la matière dans l’espace réel. La transformée de Fourier de
ce spectre de puissance nous servira de modèle pour l’ensemble des observations des chapitres
suivants.
Chapitre 2
Les relevés de quasars BOSS et eBOSS
2.1 La collaboration SDSS
Derrière le sigle SDSS (Sloan Digital Sky Survey) [32] se cache un ensemble de relevés photo-
métriques et spectroscopiques eﬀectués avec le télescope Sloan, installé à 2800 m d’altitude à
l’Apache Point Observatory au Nouveau-Mexique. Ces relevés sont destinés à l’étude de l’univers
à toutes ses échelles, des étoiles aux structures cosmologiques. Imaginé dans les années 80, le
télescope Sloan fut opérationnel dès 1998 et les premiers programmes d’observations débutèrent
en 2000. Leur objectif était de constituer de grands échantillons de données astrophysiques à
l’aide du développement des capteurs CCDs et de l’amélioration de la vitesse des moyens in-
formatiques de traitement de données. Les données ont été régulièrement mises à disposition
de l’ensemble de la communauté scientifique, et peuvent se télécharger sur le site oﬃciel de la
collaboration SDSS 1.
1. http ://www.sdss.org
properties from the tens of gigabytes of data produced in a typ-
ical night of imaging observations, so that spectroscopic targets
can be selected within a short time of the acquisition of the imag-
ing data. The photometric calibration and object detection and
characterization software, called PHOTO, is described by Lupton
et al. (2001, 2002) and R. H. Lupton (2006, in preparation); its
outputs and their use are described in the SDSS data release pa-
pers (Stoughton et al. 2002; Abazajian et al. 2003, 2004, 2005;
Finkbeiner et al. 2004a). The target selection code that selects ob-
jects from the photometric catalogs for spectroscopic observa-
tion is described in Strauss et al. (2002), Richards et al. (2002),
Eisenstein et al. (2001), and the data release papers. The outputs
of the spectroscopic pipeline, which reduces the two-dimensional
CCD frames to one-dimensional, spectrophotometrically calibrated
spectra and then analyzes the spectra for morphology and radial
velocity, are described in the data release papers; there is not yet a
published description of the algorithmic structure of the pipeline.
The astrometric calibration is described by Pier et al. (2003).
5. A telescope that possesses a wide angle, extraordinarily
low-distortion focal plane and extremely accurate drives, and al-
lows for rapid changes between imaging and spectroscopicmodes
in order to adapt to changing weather/seeing conditions.
The requirements of TDI imaging present challenging hurdles
for any optical/mechanical design. First, if the sky is to be sur-
veyed in an acceptably short time, the size of the field must be
quite large, 3! for the SDSS camera. That means that if the
instrument is to operate in TDI mode anywhere but the celestial
equator, it cannot observe as a transit device but must scan along
great circles. The telescope drive system must be able to main-
tain precise rates and direction without guiding information from
celestial objects. Second, the optics must not only provide ex-
cellent image quality over a large field in the entire wavelength
band covered by the CCDs, but also constrain geometric dis-
tortions in order to assure that the star images traverse the CCDs
accurately along their columns and at a rate that is constant over
the whole field.
To accomplish these goals, the SDSS team designed and con-
structed a dedicated wide-field 2.5 m telescope. This telescope,
its instruments, the 0.5m photometric telescope that provides the
photometric calibrations for SDSS (Hogg et al. 2001; Tucker
et al. 2006), and the support facilities are located at Apache Point
Observatory (APO), NewMexico (Fig. 1). APO is 1 km south of
the Sacramento Peak site of the National Solar Observatory and
is at an elevation of 2800 m.
The SDSS telescope carries out both imaging and multiobject
spectroscopic observations, scheduled and interleaved depend-
ing on the quality of the weather. Thus, the telescope must be
able not only to support these observingmodes but to allow rapid
change between imaging and spectroscopy. The many innova-
tive and unique features of the SDSS telescope design (and some
of the associated pitfalls) are the subject of this paper. Figure 2
presents an image of the telescope. Some of the unusual aspects
of the design are obvious at first glance: the entire telescope en-
closure is a retractable structure, and the telescope’s wind and
light baffling is accomplished by a complex structure surround-
ing the telescope but mechanically isolated from it.
Section 2 describes the optical design of the telescope, while
x 3 discusses the engineering and mechanical design. The wind
and light baffles are described in x 4, and the telescope enclosure
in x 5. A brief history of the construction, installation, commis-
sioning, and operations of the telescope is given in x 6, in which
the future of the telescope is also discussed. Some of the material
in this paper has been presented in part in (and is sometimes
taken word-for-word from) the SDSS Project Book and technical
papers by Hull et al. (1994a), McCall & Siegmund (1994),
Siegmund et al. (1998), Waddell et al. (1998), Carey et al. (2002),
Long (2002), and Leger et al. (2003a, 2003b).
2. OPTICAL DESIGN
2.1. General Considerations
Initial desiderata for the project that was to become the SDSS
included the acquisition of order a million redshifts in a spatially
contiguous volume as nearly spherical as possible, with photom-
etry in several bands covering the wavelength region accessible
from the ground with silicon CCDs (3000–10000 8). Crude op-
timization parameters such as telescope aperture, available field
with acceptable image quality, available optical fibers, and avail-
able (or soon to be available) CCDs led to a telescope of ap-
proximately a 2.5 m aperture and a focal ratio of approximately
f/5, which provides a good match both to fibers for spectroscopy
Fig. 1.—APO, facing north. The SDSS telescope on its west-facing plat-
form is in the foreground. Note the people standing on the platform behind the
telescope to get an idea of the scale. The roll-away enclosure is retracted and
can be seen on the right. Note the azimuth bearing and the support structure
below the platform. The small round dome below the enclosure houses the 0.5 m
Photometric Telescope, and the ARC 3.5 m telescope is in the background.
White Sands National Monument can be seen to the northwest with the SDSS
telescope in the foreground.
Fig. 2.—SDSS 2.5 m at sunset, ready for a night’s observing. The picture is
taken facing west, with the rolled-off telescope enclosure behind the viewer.
The telescope is enclosed in its rectangular wind baffle.
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properties from the tens of gigabytes of data produced in a typ-
ical night of imaging observations, so that spectroscopic targets
can be selected within a short time of the acquisition of the imag-
ing data. The photometric calibration and object det tion and
characteriz tion software, called PHOTO, is described by Lupton
et al. (2001, 02) and R. H. Lupton (2006, in preparation); its
outputs and their use a e d sc ibed in the SDSS data rele se pa-
pers (Stoughton et al. 2002; Abazajian et al. 2003, 4, 5;
Finkbeiner et al. 2004a). The target selection code that s lects ob-
jects from the photometric catalogs for spect o copic observa-
tion is described in Strauss et al. (2002), Richards et al. (2002),
Eisenstein et al. (2001), and the data rele se papers. Th outputs
of the spectro copic pipeline, which reduces the two-dimensional
CCD frames to on -dimensional, pectrophotometrically calibrated
spectra and then analyzes the spectra for morphol gy and radial
velocity, are desc ibed in the data r le se papers; there is not yet a
published description of the algorithmic structure of the pipeline.
The astrometric calibration is described by Pier et al. (2003).
5. A telescope that possesses a wide angl , extraordinarily
low-distortion focal plane and extrem ly accurate drives, and al-
lows for rapid ch nges between imaging and spectro copicm des
in order t adapt to changing weather/seeing conditions.
The requirements of TDI imaging present challenging hurdles
for any ptical/me hanical design. First, if the sky is to be sur-
veyed in an acceptably short time, the size of th field must be
quite large, 3! for the SDSS camera. That means that if the
instrument is to operate in TDI mode anywhere but the celestial
equator, it cannot observe a a tran it device but must scan along
great circles. The telescope drive system must be able to main-
tain precise rates and direction without guidin informati n from
celestial objects. S ond, the optics must not only provide ex-
cellent image qu lity over a large field in the e tire wavelength
band covered by the CCDs, but also con train geometric dis-
tortions in rder t assure that the star images tr v rse th CCDs
accurately along their columns and at rate that is constant over
the whol field.
To accomplish these goal , the SDSS team designed and con-
structed a dedicated wid -fiel 2.5 m telescope. This telescope,
its instruments, th 0.5m photometric telescope that rovides the
photometric calibrations for SDSS (Hogg et al. 2001; Tucker
et al. 2006), and the support facilities are loc ted at Apache Point
Observatory (APO), NewMexico (Fig. 1). APO is 1 km outh of
the Sacramento Peak site of the National Solar Obse vatory and
is at an elevation of 2800 m.
The SDSS telescope carries out both imaging and multiobject
spectroscopic observations, scheduled and interleaved dep nd-
ing on the quality of the weather. Thus, the telescope must be
able not only to supp rt these obs rvingmodes but to allow r pid
change betw en imaging and spectroscopy. The many innova-
tive and unique feat res of th SDSS telescope design (and some
of the associated pitfalls) are the subject of this paper. Figu e 2
presents an image of the telescope. Som of the unusual aspects
of the design are obvious at first glance: the entire t lescope en-
closure is a retractable structure, and the telescope’s wind and
light baffling is accomplished by a complex structure surround-
ing the telescope but mechanically isolated from it.
Section 2 describes the optical design of the telescope, whil
x 3 discusses the ngine ring and mechanical design. The wind
and light baffles are desc ibed in x 4, a d the telescope enclosure
in x 5. A brief history of the construction, installation, commis-
sioning, a d operati ns of the telescope i giv n in x 6, i which
the futur of the telescope i also discussed. Some of the material
in this paper h s been pr sented in part in (and is sometimes
taken word-for-word from) the SDSS Project B ok and tech ical
papers by Hull et al. (1994a), McCall & Siegmund (1994),
Siegmund et al. (1998), Waddell et al. (1998), Carey et l. (2002),
Long (2002), and Leger et al. (2003a, 2003b).
2. OPTICAL DESIGN
2.1. General Considerations
Initial desiderata for the project that was to become the SDSS
included the acquisition of order a million redshifts in a spatially
contigu us volume as nearly spherical as possible, with photom-
etry in several bands covering the wavelength r gion accessible
from the ground with silicon CCDs (3000–1 0 8). Crude op-
timization p ramete s such as telescope aperture, available field
with acceptable imag qu lity, available optical fibers, and av il-
able (or soon to be available) CCDs led to a telescope of ap-
proximately a 2.5 m aperture and a focal ratio of ppr ximately
f/5, which provides a good match both to fibers for spectroscopy
Fig. 1.—APO, facing north. The SDSS telescope on its west-facing pl t-
form is in the foreground. N te the people standing on the platform behind th
telescope to get an idea of the scale. The roll-away enclosur is retracted and
can be see on th right. Note the azimuth bearing and the support tructure
below the platform. The s all round dome below the enclosur hou es the 0.5 m
Photometric Tel scope, and the ARC 3.5 m telescope is in the background.
White Sands National Monument can be see to the orthwest with the SDSS
telescope in the foreground.
Fig. 2.—SDSS 2.5 m at sunset, ready for a night’s observing. The picture is
taken facing west, with the rolled-off telescope encl sur behind th viewer.
The telescope is enclosed in it rectangular wind baffle.
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Figure 2.1 À gauche : l’observatoire d’Apache Point au Nouveau-Mexiq e. À droite : le téles-
cope SDSS, en p ase d’o serv tion.
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Figure 2.2 Distribution des galaxies SDSS I et II. La structure filamentaire de la distribution
est clairement visible.
2.1.1 SDSS I et II
Les relevés SDSS I et II [33] sont les premiers relevés oﬃciels réalisés par la collaboration SDSS.
Le premier, eﬀectué de 2000 à 2005, est la combinaison d’un relevé photométrique multi-filtres
de 8000 deg2 avec un relevé spectroscopique d’environ 700 000 objets. Le second relevé, eﬀectué
de 2005 à 2008, a permis de compléter le relevé photométrique en portant la surface totale
observée à 11 600 deg2, et le nombre de spectres à environ 1 600 000. Parmi ces spectres se
trouvent 930 000 galaxies et 120 000 quasars, qui constituent l’échantillon SDSS Legacy et
460 000 spectres d’étoiles, qui constituent l’échantillon SEGUE-1 (Sloan Extension for Galactic
Understanding and Exploration). Le relevé SDSS-II a également permis l’observation d’environ
500 supernovæ de type Ia (voir Figure 1.5).
L’objectif de ces deux relevés était double : obtenir un nouveau relevé photométrique couvrant
une grande partie du ciel, et permettre l’observation du plus vaste relevé à 3 dimensions de
galaxies jamais observé à l’époque. Les nombreux spectres observés ont également permis d’ob-
tenir de nombreuses informations sur les propriétés astrophysiques des diﬀérentes sources, et la
nouvelle photométrie devait permettre la sélection des cibles des futurs relevés spectroscopiques.
L’ensemble de ces observations est disponible publiquement sous le nom DR7 (Seventh Data Re-
lease). Le principal résultat cosmologique obtenu par ces deux relevés est la détection du premier
signal d’oscillations acoustiques de baryons, par Eisenstein et al. en 2005 [34]. Cette mesure a
été eﬀectuée à partir des spectres de 46 000 galaxies lumineuses rouges (Luminous Red Galaxies,
ou LRG), à un redshift moyen de 0,35.
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2.1.2 SDSS III
De l’automne 2008 jusqu’en 2013 s’est déroulée la prise de données de la troisième génération
de relevés SDSS [35]. Elle se compose des relevés APOGEE (Apache Point Observatory Gala-
tic Evolution Experiment), MARVELS (Multi-object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area
Survey), SEGUE-2 (l’extension du relevé SEGUE-1 des phases SDSS-I et II) et BOSS (Baryon
Acoustic Oscillations Sky Survey). La section 2.2 discutera en détail du contenu et des objectifs
du relevé BOSS. Pour l’instant, nous allons brièvement décrire les trois autres relevés de la phase
SDSS III.
APOGEE
Le relevé APOGEE s’est déroulé des printemps 2011 à 2014, et a permis l’observation des spectres
d’environ 100 000 étoiles géantes rouges situées dans l’ensemble de la Galaxie. Les spectres sont
observés dans l’infra-rouge proche (1,51 µm <   < 1,70 µm) afin d’éviter une pollution du signal
par la poussière galactique. Sa haute résolution ( /   ' 20 000) et son haut rapport signal sur
bruit (S/B > 100) ont permis à APOGEE de mesurer les abondances chimiques de ces étoiles,
ainsi que leurs vitesses radiales (en atteignant une précision inférieur à 100 m.s 1). Il est alors
possible d’obtenir des informations sur la formation de notre galaxie en retraçant son évolution
chimique. De plus, mesurer les vitesses des étoiles donne accès à sa structure dynamique, et
permet d’avoir accès à la répartition de matière noire au sein de notre halo.
MARVELS
À partir de l’automne 2008, le relevé MARVELS a mesuré les vitesses radiales de 11 000 étoiles
brillantes (10 000 sur la séquence principale, 1000 géantes rouges). Chaque étoile était observée
de 25 à 35 fois, les observations étant réparties sur une durée de 18 mois : il aurait ainsi été
possible de mesurer le cycle complet de rotation de ces étoiles. La recherche de perturbations au
sein de ces cycles devait permettre de détecter la présence de planètes gazeuses géantes, et de
contraindre ainsi leurs taux de formation, de migration et d’évolution dynamique. Initialement
prévu jusqu’au printemps 2014, le relevé a été stoppé en 2012, faute d’avoir pu atteindre une
résolution suﬃsante pour mesurer de telles perturbations.
SEGUE-2
Le relevé SEGUE-2 a permis d’agrandir l’échantillon obtenu par SEGUE-1 pendant les deux
premières phases de SDSS. 119 000 nouvelles étoiles ont ainsi été observées. Comme pour APO-
GEE, les objectifs de ce relevé étaient d’étudier la structure et la composition chimique de notre
galaxie, en se concentrant sur des zones plus éloignées du centre galactique (entre 10 et 60 kpc)
que celles observées par APOGEE et en s’intéressant à des longueurs d’ondes plus faibles (385
nm <   < 920 nm). Ces observations ont permis d’étudier l’évolution galactique tardive, et
permettent d’estimer plus précisément la masse totale du halo de matière noire de la Galaxie.
2.1.3 SDSS IV
En 2014 a débuté la quatrième phase d’observation de la collaboration SDSS. Cette nouvelle
génération contient trois relevés principaux : APOGEE-2, MaNGA (Mapping Nearby Galaxies at
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APO), et extended BOSS. Deux relevés de plus petites tailles viennent compléter ce programme :
il s’agit des relevés TDSS et SPIDERS. Nous proposons à nouveau une brève description de ces
diﬀérents relevés, hormis pour le relevé eBOSS qui sera décrit en détail dans la section 2.2, et le
relevé APOGEE-2, qui possède les mêmes caractéristiques que le premier relevé du même nom,
et devrait augmenter le nombre d’étoiles observées par APOGEE.
MaNGA
Les relevés de galaxies mesurent habituellement leurs spectres au centre des galaxies choisies.
Le relevé MaNGA propose d’observer des galaxies avec un faisceau de fibres optiques afin de
mesurer les champs de vitesse d’environ 10 000 galaxies, situées à un redshift moyen de 0,03,
sur une surface d’environ 4000 deg2. Ce relevé devrait aussi permettre de mesurer les variations
spatiales du taux de formation d’étoiles et de la composition chimique de ces galaxies.
TDSS
Le relevé TDSS (Time-Domain Spectroscopic Survey) a pour but d’observer à plusieurs instants
les spectres de 100 000 sources variables (étoiles et quasars). Ces observations devraient permettre
de comprendre la physique qui gouverne ce type de sources. De plus, la connaissance de la
variabilité de sources est une donnée utile pour améliorer la qualité d’identification des sources
d’un relevé photométrique.
SPIDERS
Comme son nom l’indique, le principal objectif du relevé SPIDERS (Spectroscopic Identification
of eROSITA Sources) est d’observer les spectres de sources à rayon X (AGN) détectées par
eROSITA, mais aussi des amas de galaxies détectés par ROSAT et XMM. Le relevé SPIDERS
devrait permettre d’eﬀectuer une mesure précise du facteur de croissance des structures.
2.2 BOSS et eBOSS, deux relevés de quasars
2.2.1 Les objectifs
Le relevé BOSS (Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) [36] consiste en deux relevés spectro-
scopiques, observés de manière simultanée, sur environ 10 000 deg2. Le premier relevé comprend
1,5 millions de galaxies rouges lumineuses (où LRG, pour Luminous Red Galaxies) jusqu’à un
redshift de 0,7, le second environ 150 000 quasars, situés à des redshifts allant de 2,15 à 3,5.
Son objectif principal était une mesure précise de l’échelle BAO : la haute densité de galaxies a
permis d’obtenir une mesure de cette échelle, seulement limitée par la variance cosmique (voir
section 3.2.1). En plus de la mesure de l’échelle BAO, cet échantillon est utilisé pour réaliser une
analyse des distorsions dans l’espace des redshifts. Le relevé de quasars a permis de mettre en
œuvre la première mesure à haut redshift de l’échelle BAO en analysant les forêts d’absorption
Lyman ↵. Une présentation plus détaillée des diﬀérents résultats concernant l’échelle BAO sera
exposée dans le chapitre 5. Le nombre conséquent de spectres de galaxies et de quasars a égale-
ment permis d’étudier les diﬀérentes propriétés astrophysiques de ces objets. Enfin, de nombreux
programmes secondaires ont aussi été réalisés durant le temps d’observation du relevé BOSS.
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Le relevé eBOSS (extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) [37] est composé de trois
nouveaux relevés spectroscopiques. Le premier est un relevé de quasars, situés à des redshifts
compris entre 0,9 et 2,2 sur une surface de 7 500 deg2, dont le but est également la mesure
de l’échelle BAO. Pour obtenir une mesure précise à 2 %, le relevé doit atteindre une densité
de quasars de ' 60 deg 2, sachant qu’une densité de 13 deg 2 est déjà atteinte en utilisant
les quasars mesurés par les précédents relevés SDSS. Le second relevé a pour but de compléter
l’échantillon de LRGs de BOSS, en observant des galaxies situés à plus haut redshift (environ
40 deg 2, à 0, 6 < z < 1, 0, avec hzi ' 0, 7). Le troisième relevé du programme eBOSS se
compose de galaxies à raies d’émissions (Emission Line Galaxies, ou ELG) à un redshift moyen
de 0,85. L’objectif est d’atteindre un nombre total de 190 000 ELGs, objectif diﬃcile compte-
tenu de la diﬃculté de la sélection de cible pour ce type de traceurs. Ce relevé recouvrira
une partie de la gamme en redshift du relevé de quasars eBOSS et du relevé de LRGs, afin
d’eﬀectuer des mesures de fonctions de corrélation croisées entre les diﬀérents échantillons. Ce
type d’analyse limite fortement l’impact des eﬀets systématiques sur les mesures. Enfin, certains
spectres de quasars seront ré-observés afin d’augmenter leur rapport signal sur bruit, ce qui
est d’une grande importance pour les analyses des fôrets Lyman ↵. La Figure 2.3 montre le
programme prévisionnel d’observation du relevé eBOSS.
Le relevé BOSS s’est terminé avant la date initialement prévue. Pendant le temps d’observation
restant, un programme intermédiaire, nommé SEQUELS, a débuté [38]. Ce programme s’est
poursuivi pendant les premiers mois d’observation d’eBOSS. Il a permis de tester les sélections
de cibles du relevé eBOSS, avec une densité de cibles plus élevée que pour le relevé eBOSS. Les
relevés sont séparées en diﬀérentes zones continues, nommées chunks. Nous verrons que pour le
relevé BOSS, la sélection de cibles quasars (voir section 2.4), ainsi que le niveau de priorité des
diﬀérents types de cibles (voir section 2.5.1) peut être diﬀérent suivant le chunk considéré.
2.2.2 Les quasars
En 1963, plusieurs sources, considérées à l’époque comme des étoiles bleues, ont été observées
à l’aide de télescopes radio. Ceci était totalement inattendu car les étoiles ne sont pas connues
pour être de forts émetteurs d’ondes radio. L’observation des spectres de ces sources a permis de
constater qu’il ne s’agissait pas d’étoiles, car leurs spectres comprenaient des raies d’émissions
larges. Ces raies ont été par la suite identifiées comme des raies de Balmer fortement redshiftées :
ces objets astrophysiques étaient donc situés à des distances considérables de notre galaxie, et
devaient donc être des sources extrêmement lumineuses. À partir des années 70, on comprend
que ces objets quasi-stellaires (en anglais, Quasi Stellar Objects (QSO), ou quasars) sont des
trous noirs supermassifs situés au centre de galaxies, et qu’ils possédent des disques d’accrétion
très lumineux. À partir de 1985, ce modèle est complété par l’ajout d’un tore de poussière, situé
autour de l’objet (voir Figure 2.4). Ce type de modèle permet alors de décrire toute une zoologie
de sources, qui correspondent au même modèle de sources astrophysiques, mais vues sous des
angles diﬀérents.
Les quasars présentent l’originalité d’être plus nombreux à haut qu’à bas redshift. Cette parti-
cularité est interprétée comme le fait que la lumière que l’on observe provient essentiellement de
du disque d’accrétion. Ce disque d’accrétion rayonne jusqu’à l’épuisement de sa réserve d’hydro-
gène. À partir de ce moment, l’objet n’est plus visible car la lumière émise par sa galaxie n’est
pas suﬃsament importante pour pouvoir détecter un objet si lointain. L’évolution du nombre
de quasars «actifs» est caractérisé par le rapport du nombre de quasars sur le nombre total de
trous noirs supermassifs, que l’on nomme cycle utile (duty cycle en anglais).
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Figure 2.3 Emprunte du relevé eBOSS, en noir, en ascension droite et déclinaison. Les ellipses
rouges correspondent aux plaques observées pendant les deux premières années, les ellipses
vertes correspondent aux plaques programmées pour les troisième et quatrième années, et les
ellipses marrons aux plaques programmées pour la cinquième année. La zone avec les ellipses
rouges plus rapprochées (120 < RA < 210) correspond au relevé SEQUELS.
Les fortes luminosités des quasars permettent d’avoir accès à des relevés à 3 dimensions pour
une gamme en redshift supérieure à celle de simples galaxies (z > 0.9) : il devient alors possible
de tester le modèle ⇤CDM juste avant que l’univers ne soit dominé par l’énergie sombre. La
mesure du pic BAO à ces distances permet alors de caractériser l’expansion de l’univers lors de
la transition entre ses phases de décélération et d’accélération. Notons enfin que les quasars sont
des objets rares, et que les analyses de leur structuration sont récentes [39–44].
2.3 L’instrument
Cette section présente les caractéristiques techniques du télescope SDSS [45], de sa caméra [46]
et de ses spectrographes [47].
2.3.1 Le télescope
Pour eﬀectuer dans un temps raisonnable des relevés photométriques et spectroscopiques dans
une grande fenêtre d’observation, il est nécessaire que le télescope possède un grand champ
d’ouverture. Il est également nécessaire de limiter les distorsions dans le plan focal du téles-
cope : ce problème est courant lorsque l’on doit projeter une surface courbée sur un plan. Le
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Figure 2. A cartoon illustrating AGN accretion and unification ideas. Broad lines (i.e. quasars)
are seen in sources oriented at intermediate viewing angles. Narrow emission lines can be seen
in all or most sources oriented near edge-on because the lower density gas extends high enough
to be seen above or below the torus. The torus blocks the broad line emission from the accretion
disk. The disk is shown with an “arrow” shape indicating that there are many models involving
inner radiative and outer gravitational instabilities for this structure. We show a disk with an
inner geometrically and optically thick structure (also known as a slim disk [21]) expected to
form only for dimensionless accretion rates m˙ > 0.2 0.3. High ionization outflows emerge from
the disk, while lower ionization gas may be confined to a flattened configuration that is coplanar
with the disk (see, e.g., [22, 23] for reviews and references).
unclear if all quasars pass through a RL phase or if the 8% of RL quasars have fundamentally
di erent source central structure/kinematics diversity
Another important component missing from quasar studies until the ’90s (or we would say the
2000s) was an empirical formalism allowing one to contextualize quasar (especially spectroscopic)
diversity. When making a NED search one often finds only 1-2 out of 100-500 references for a
specific source presenting/discussing optical spectra. One reason for this bias is probably the
widespread impression that all quasar spectra are self similar. Nothing could be further from
the truth. It is our contention that this misimpression has seriously retarded progress on quasar
studies.
A good and simple example of source contextualization involves the H-R diagram for stars
(Fig. 3). If all stellar spectra were self similar such a contextualization would not be useful or
even possible. But we recognize at least seven – OBAFGKM – principal stellar spectral types
organized along a Main Sequence as well as specific regions of the diagram occupied by stars in
particular states of evolution. The principal driver is recognized to be stellar mass with di erent
4
ig 2.4 Schéma d’un quasar. Il est composé d’un r u noir supermassif, de deux jets
d’émission radio, d’un disque d’acc étion rès lumineux t d’un t re de poussière.
Figure 2.5 Image photométrique d’un quasar (à gauche), d’une étoile (à droite) et d’une galaxie
(en haut à gauche), obtenue par le télescope Hubble 2. Avec une seule bande photométrique, il
est très diﬃcile de diﬀérencier un quasar d’une étoile, car il s’agit de deux sources ponctuelles.
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Figur 2.6 Schéma du système optique du télescope SDSS. Les pointillés correspon ent à la
lumière émises par une source situées à l’infi i. Une partie des rayons est bloquée par la présenc
du miroir secondaire.
choix de la collaboration s’est arrêté sur n télescope de type Dupont. Il s’agit d’un éle cope
Ritchey-Chrétien (possédant deux miroirs hyperboliques) accompagné d’un correcteur optique
pour réduire l’astigmatisme du dispositif. Le premier miroir po sède un diamètre de 2,5 m, t
est percé d’un trou central de 1,17 m. Au dessus de ce trou se situe le miroir secondaire, d’un
diamètre de 1,08 m (1,30 m avec son support), qui bloque environ 27% de l’ouverture du téles-
cope. Le rapp rt focale sur diamètre total pour les d ux miroirs vaut f/5, 0. Un espace de 0,76
m est présent entre le miroir primaire et le pla focal du télescope, afi de libérer de la place
pour les diﬀérents instruments. Enfin, le correcteur est de type Gascoigne : il s’agit d’une lentille
de 802 mm de d amètre, et d’ nviron 12 mm d’épaisseur. Au final, le champ de vue du téle cope
est d’environ 7 deg2.
Même avec l’ajout du correcteur de type Gascoigne (appelé aussi correcteur « commun »), les
distorsions dans le plan focal sont encore trop importantes pour permettre une prise de données
correcte. Deux correcteurs interchangeables sont ajoutés, suivant le mode de fonctionnement
voulu. Pour la caméra du relevé photométrique, le correcteur permet de limiter les déformations
géométriques. Lorsque les spectrographes sont utilisés, ce correcteur est remplacé par un autre,
plus fin, permettant de corriger les distorsions de couleur, liées à la diﬀraction de la lumière dans
le système optique du télescope.
L’ensemble du système optique est protégé du vent par une structure en métal. Au bout de
cette structure, un système d’ouverture en « pétales » permet de refermer et protéger le système
optique lorsque le télescope est au repos. La masse totale du télescope est d’environ 15,5 tonnes :
elle est suﬃsamment faible pour permettre l’utilisation d’un simple système motorisé pour faire
varier l’angle zénithal de pointé du télescope. L’ensemble est monté sur une plaque rotative de
2,54 m de diamètre, qui permet de faire varier l’angle azimutal pointé par le télescope.
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FIG. 5.ÈSystem QE for each Ðlter/detector system in the photometric
array. The expected throughput of the optics is included ; the lower of each
pair of curves includes the expected atmospheric extinction associated with
1.2 air masses at our site.
passband is deÐned by the glass on both sides, and it is
much narrower than the others) and the z@ Ðlter (no long-
wavelength cuto†). The division of the passbands is
designed to exclude the strongest night-sky lines of O I
j5577 and Hg I j5460. The u@-band response is similar to
TG u and Stro" mgren u in that the bulk of the response is
shortward of the Balmer discontinuity ; this produces a
much higher sensitivity (combining with g@) to the magni-
tude of the Balmer jump at the cost of lower total through-
put. Proper consideration of photon noise indicates that
this is to be preferred to a wider band with dilution by
redder light. The makeup of the Ðlters is detailed in
et al. the interference coatings were doneFukugita (1996) ;
by Asahi Spectral Optics, Ltd., Tokyo.
The photometric Ðlters are 57 mm2 and are all brought to
5 mm thickness by adding a neutral glass element (BK7 or
quartz), so that all Ðlters have approximately the same
optical thickness ; this is necessary to keep the scale varia-
tions on the CCDs small. The neutral glass element (GG
400 for g@) is a plano-concave lens with a radius of curvature
of 670È770 mm, serving as a Ðeld deÑattener as discussed
above. These Ðlters are cemented to the back side of the
second corrector.
The system response functions, are shown inSl Figure 5.The response curves include the Ðlter transmission, the QE
for CCD, Ñux loss due to the correctors, and the reÑec-
tivities of the two aluminum surfaces. also presentsFigure 5
TABLE 3
SDSS FILTER CHARACTERISTICS AND PHOTOMETRIC
SENSITIVITY, 1.4 AIR MASSES
Filter jeff FWHM qt Q
u@ . . . . . . 3549 560 0.111 0.0116
g@ . . . . . . 4774 1377 0.436 0.113
r@ . . . . . . 6231 1371 0.549 0.114
i@ . . . . . . 7615 1510 0.490 0.0824
z@ . . . . . . 9132 940 0.128 0.0182
the response curves including atmospheric extinction at 1.4
air masses, based on the standard Palomar monochromatic
extinction tables scaled to the altitude of the Apache Point
Observatory (2800 m). The characteristics of the passbands
(with 1.4 air masses) are tabulated in Table 3.
The response functions di†er slightly from chip to chip.
We deÐne the SDSS photometric system by the response
function of the SDSS ““Monitor Telescope, ÏÏ a 60 cm reÑec-
tor located at the same site. The telescope is equipped with a
thinned, back-illuminated, UV-antireÑectionÈcoated CCD,
the same as those used for u@ imaging of the photometric
array. We will apply a color transformation to the instru-
mental magnitude obtained with the photometric array,
converting it into the system deÐned by the Monitor Tele-
scope detector. These corrections are small (of order 0.02
mag) except in the z@ band, which is signiÐcantly redder and
broader in the camera than in the monitor system owing to
more extended infrared response in the thick devices and
the steep wavelength dependence of the scattering, which
e†ectively depresses the QE for stars, in the thin chips.
In the quantity is the peak system QE in theTable 3, q
tsystem, and is the system efficiency,Q\ / (ln l)SlB qt*j/jwhich relates the monochromatic Ñux averaged over the
Ðlter passband to the resulting signal expressed in terms of
the number of photoelectrons :
Nel\ 1.96] 1011tQ10~0.4ABl , (2)
where t is exposure time in seconds ; a 27% obscuration of
incoming Ñux by the secondary mirror and the light baffles
are taken into account. is AB magnitude at frequency l,ABlcorrected for atmospheric extinction.
gives the expected sky background counts andTable 4
expected saturation levels for the camera, assuming a zenith
sky V brightness of 21.7 mag arcsec~2 and a Palomar sky
spectrum modiÐed to remove the strong(Turnrose 1974)
mercury and sodium lines from Los Angeles and San Diego.
Saturation corresponds to an assumed full well of 3] 105
e~. The e†ective sky brightness in the tables is corrected for
atmospheric extinction so that it is treated properly along
with the Ñux from the star.
The counts and S/Ns for stellar objects with a double
Gaussian PSF with and with the same skyp\ 0A.38 1A.09
TABLE 4
PHOTOMETRIC SATURATION AND SKY BACKGROUND
Parameter u@ g@ r@ i@ z@
Star saturates at AB . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12.0 14.1 14.1 13.8 12.3
E†ective sky (mag arcsec~2) . . . . . . . . . . . . . . 22.1 21.8 21.2 20.3 18.6
Sky] background (counts pixel~1) . . . . . . 40 390 670 1110 1090
Figure 2.7 Représentation de l’eﬃcacité quantique des cinq filtres photométriques de la caméra
SDSS (u, g, r, i, z) [45]. La partie inférieure représente l’eﬃcacité après l’eﬀet d’absorption de
l’atmosphère terrestre.
2.3.2 Photométrie et caméra
Afin de faciliter la sélectio de cibles des futurs relevés (voir partie 2.4), le relevé photométrique
a été eﬀectué dans 5 filtres photométriq es [48], dont l’eﬃcacité quantique de transmission est
représentée sur la Figure 2.7. Ces filtres couvrent un spectre allant de la coupure atmosphérique
dans l’ultra-violet à l’infra-rouge, limite imposée par les détecteurs à base de Silicium. Les filtres
choisis sont les suivants : u ( eff = 3550), g ( eff = 4770), r ( eff = 6230), i ( eff = 7620) et
z ( eff = 9130). Les CCDs sont répartis sur une grille de 6 colonnes de 5 CCDs (un CCD par
filtre). Les CCDs choisis sont composés de 2048x2048 pixels de 24 µm de côté. Leur disposition
ainsi qu’une photographie sont présentés sur la Figure 2.8. Les magnitu es limites de la caméra
sont définies pour une v leur minimale de rapport signal sur bruit de 5 pour une étoile observée
avec une colonne de masse d’air de 1,4 3. On obtient alors les limites suivantes, données en
magnitudes AB (voir section 2.4.1) : 22,1 pour la bande u, 23,2 pour la bande g, 23,1 pour
la bande r, 22,5 pour la bande i et 20,8 pour la bande z. Les CCDs sont maintenus à une
température de  80 degrés Celsius.
Il est nécessaire de connaître avec précision la position de chacune des sources. Les CCDs dédiés
à la photométrie ne permettent pas de mesurer précisément la position des sources, car les
capteurs saturent à proximité des étoiles très brillantes dans les filtres utilisés habituellement
pour l’astrométrie (filtres g,r et i). Pour résoudre ce problème, 24 CCDs plus petits (2048 ⇥ 400
pixels), observant en bande r, sont situés de part et d’autre de CCDs dédiés à la pho ométrie.
3. La colonne de masse d’air, où Airmass en anglais, représente l’épaisseur parcourue par la lumière à travers
l’atmosphère terrestre, normalisé par rapport à l’épaisseur de l’atmosphère au zénith et au niveau de la mer
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set of speciÐcations that basically placed limits on the struc-
ture function of the slope of the element to assure negligible
image degradation and astrometric error. The rear (plane)
face of the corrector is 13 mm above the focal surface at the
center, about 10 mm at the extreme edge. The thickness was
chosen primarily for mechanical strength and sti†ness in
view of the mechanical role it plays, with some small detri-
ment to the image quality owing to the longitudinal color
that such a thick element introduces. This plane face is the
surface to which the dewars that house the CCDs and the
kinematic mounts for the optical benches upon which the
CCDs are mounted are attached and registered.
The CCDs are mounted in such a way that they can be
adjusted to conform to the focal surface. This requires a tilt
slightly smaller than 1¡ at the edge of the Ðeld. There is one
further complication brought about by the fact that the
CCDs as produced are slightly convex, with a reasonably
well controlled radius of about 2.2 m. Thus the best-Ðt plane
results in focus errors of about 100 km rms, which at f/5
corresponds to an image degradation of about 20 km. We
correct this curvature (to the mean chip radiusÈcorrections
for each chip individually results in unacceptable scale
variations from device to device) for each chip with weak
Ðeld deÑatteners cemented to the rear face of the Ðlter,
which in turn is cemented to the back side of the second
corrector surface. The central thickness of the Ðlter/
deÑattener element is 5 mm for the photometric Ðlters and 6
mm for the astrometric ones, so the vertices of the CCDs are
nominally about 8 and 7 mm behind the Ðlters.
The front side of the second corrector is antireÑection
coated in four strips that match each color band (the same
coating was used for i@ and z@) using appropriate masks in
the coating process. The coating was done by QSP Optical
Technologies and results in reÑectivities below 0.2% in each
band. Thus there are only two surfaces near the detectors,
and, with the excellent antireÑection coatings on the correc-
tor, the primary source of ghosts in this system is the reÑec-
tion from the CCD surface to the back surface of the Ðlters
only about 7 mm away and back. Though the interference
coatings of the Ðlters (which are on this back surface) are
quite good antireÑection coatings in-band, there are inevita-
ble very high reÑectivities (accompanied by very low
transmission) in the short-pass cuto† region, and at the
cuto† wavelength the transmission and reÑectance are nec-
essarily of order 50%. It is in these narrow-transition spec-
tral regions that most of the ghost Ñux originates ; the u@ and
z@ do not su†er from this phenomenon because they do not
use interference short-pass Ðlters, but the others do. (The
Ðlters and their makeup are discussed in more detail in
et al.Fukugita 1996.)
The discussion of the optical performance of the camera
conÐguration is a bit complicated because of the complexity
of the focal plane, with di†erent Ðlters in di†erent locations
and the e†ect of residual distortion on the Ðnal TDI image
quality.
To facilitate more detailed discussion of image quality we
show the optical layout of the camera focal plane in Figure
which shows the locations of the 30 2048] 2048 photo-1,
FIG. 1.ÈOptical layout of the focal plane of the SDSS camera. Field 22 (top and bottom) are focus CCDs; Ðelds 16È21 are astrometric chips, and 1È15 are
the photometric array. The TDI scan direction is upward, so a star traverses the array from top to bottom.
FIG. 8.ÈPhotograph of the front surface of the corrector showing the Ðlters cemented onto the back face. The striped antireÑection coating can be seen in
the foreground, as well as a hint from the reÑection of the ceiling Ñuorescent light tubes of the extremely aspheric surface of the element. The focus chip Ðlters
had not been glued on at the time this photograph was taken.
FIG. 9.ÈPhotograph of the rear surface of the corrector before the Ðlters were cemented on, showing the dewar mounting rails and the quartz pillars for
the Tbar kinematic mounts. Again the reÑections of the ceiling Ñuorescents (the ring-shaped feature in the top right) show the peculiarity of the front Ðgure.
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Figure 2.8 En haut : positions des CCDs dans le plan focal du télescope [45]. Pendant la
phase de TDI Drift-Scan, l’image défile de haut en bas. Les CCDs d’astrométrie sont situés en
amont et en aval du Drift Scan, et sont dédiés au pointage des sources. En bas : photographie du
correcteur utilisé pour la phase photométrique [45]. Les filtres sont visibles au dos du correcteur.
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Un filtre atténue le signal reçu de 3 magnitudes, et évite la saturation des capteurs. Ces CCDs
d’astrométrie permettent donc d’observer les étoiles de références astrométriques.
Le relevé photométrique a été réalisé en utilisant une méthode de time-delay-and-integral drift
scans (TDI-scans), afin d’augmenter l’eﬃcacité d’observation. Cette technique consiste à fixer le
pointé du télescope, et laisser le ciel défiler avec la rotation de la Terre. Lorsque la première ligne
de pixels du capteur CCD est lue, toutes les autres lignes sont décalées d’un pixel en direction
de la première ligne. Si la vitesse de lecture des pixels de cette première ligne est synchronisée
avec le défilement de l’image du ciel dans le plan focal, chaque ligne de pixels sera alignée sur la
même image du ciel.
Cette méthode est beaucoup plus rapide et simple à eﬀectuer que la réalisation d’un pavage
du ciel, qui est une méthode très dépendante de la qualité du pointé du télescope. La méthode
de TDI-scans possède cependant un inconvénient. Le défilement du ciel implique qu’une ligne
de pixels donnée ait traversé l’ensemble du plan focal : l’image obtenue est donc très sensible
à l’ensemble des déformations géométriques qui aﬀecte le plan. C’est la raison pour laquelle le
second correcteur est très important pour la réalisation du relevé photométrique.
2.3.3 Les spectrographes
Deux spectrographes sont utilisés pour eﬀectuer les relevés BOSS et eBOSS, possédant chacun
500 fibres optiques. Chaque fibre est branchée dans un trou, percé dans une plaque d’aluminium
de 3,2 mm d’épaisseur pour un diamètre de 0,813 m (voir Figure 2.9). Les positions des trous
correspondent aux positions des cibles dans le plan focal du télescope : les plaques sont percées
à l’avance à l’université de Washington, à partir des catalogues de cibles (voir section 2.4).
Les plaques sont maintenues sur une cartouche (voir Figure 2.10) à l’aide de deux anneaux
de fixation, et une tige métallique de 92” de diamètre située au centre de la plaque (nommée
centerpost) permet de courber légèrement la plaque afin qu’elle épouse le plan focal. Les fibres
ont un diamètre de 120 µm (ce qui correspond à 2” sur le ciel), qui correspond à la largeur
moyenne à laquelle sont vues les galaxies du relevé BOSS, et sont blindées afin d’éviter les
pertes de lumière. Elles sont groupées par vingtaine, et les extrémités des fibres d’un groupe sont
connectées à un module solidement fixé sur la cartouche. Ainsi, les fibres ne sont pas susceptibles
de se tordre lorsque la cartouche est placée dans le plan focal du télescope. Le faisceau de fibres,
en sortie de module, est ensuite fixé à l’une des deux slitheads, qui sont chacune branchée dans
un spectrographe.
Pour couvrir la surface de 10 000 deg2, il a été choisi de réaliser des expositions de 15 minutes,
répétées jusqu’à l’obtention d’un rapport signal sur bruit S/B moyen de ' 3   4 par Å pour
chaque spectre. En moyenne, chaque plaque est exposée une heure. Pour une nuit d’observation,
jusqu’à neuf cartouches sont préparées pendant la journée, afin d’optimiser la prise de données.
En plus des cibles issues de la sélection, des trous sont percés pour positionner des fibres per-
mettant la mesure du flux moyen du ciel (à soustraire des spectres mesurés), et pour suivre des
sources de référence pour réaliser le pointé du télescope. Les plaques sont également percées aux
positions des étoiles les plus brillantes, afin d’éviter que leurs reflets sur la plaque métallique ne
biaise les spectres mesurés.
La plage en longueur d’onde mesurée pour chaque spectre s’étend de 3560 Å à 10 400 Å, avec un
pouvoir de résolution R =  /   > 1000 4. Le parcours de la lumière dans un spectrographe est
schématisé sur la Figure 2.11. Chaque slithead regroupe un faisceau de 500 fibres, et illumine un
4.    est la largeur à mi-hauteur de la fonction d’étalement du point.
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Figure 2.9 Photographie d’une plaque appartenant au relevé eBOSS. Les trous au bord de la
plaque permettent de fixer la plaque à la cartouche. Les zones séparées par des lignes noires
contiennent 20 trous, et aident les opérateurs à brancher les fibres par groupe. La plaque n’oc-
cupe que 5 deg2 de l’ouverture du télescope (sur les 7 deg2 disponibles).
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Figure 1. Rendering of a fiber cartridge. The fiber cartridge consists of a cast
aluminum body that supports the fiber harness, the two slitheads, and the plug-
plate, which has a diameter of 800 mm. The slitheads are attached to the cartridge
body with a spring-loaded seating system that provides alignment for insertion
into the spectrograph bodies, but then allows the slithead to float free from
the cartridge body and engage the slithead-to-spectrograph kinematic mounting
system. Kinematic mounts around the periphery of the cartridge casting ensure
accurate and repeatable placement of the cartridge with respect to the telescope.
with requirements of roughly 10%, 15%, and 10% at 4000 Å,
6000 Å, and 8000 Å, respectively.
2.2. Fiber System Design
2.2.1. Overview of Fiber System
Light is transmitted from the telescope focal plane to two
identical spectrographs by fiber optic strands 180µm in diame-
ter (3′′ on the sky). Light enters the fibers at the telescope focal
plane in a cone of numerical aperture 0.1 (f/5 beam), and the
spectrograph collects light emitted from the other end of the
fibers in a slightly larger cone with numerical aperture 0.125
(f/4), due to focal ratio degradation (FRD) that occurs as the
light travels down the fiber. Any light emitted outside this cone
will be lost, so a primary requirement on the fiber system is
to limit FRD so as to maximize throughput. To this end, the
spectrographs are mounted on the telescope to avoid any rela-
tive motion between the two ends of the fibers and the potential
stress that can result in increased FRD (an issue that was not
well understood at the time). References available in those days
(early 1990s) suggested that the macrobending of fibers is be-
nign (Angel et al. 1977; Heacox 1986; Clayton 1989); however, a
recent study shows that the repeated bending of fibers, as would
be the case for a bench-mounted spectrograph, can increase
FRD over several years of operation (Murphy et al. 2012). This
scheme also maximizes throughput by keeping the fibers short,
minimizes fiber throughput variations due to physical motion
and stress, and avoids the problems of routing and protecting
long fiber runs. The sky ends of the fibers are plugged into
drilled 800 mm diameter aluminum plates called plug-plates
that position the fibers on the spectrograph focal plane, and the
other ends of the fibers are terminated in one of two slitplates.
Each thin slitplate is mounted to a rigid frame with precision
locating features for accurate placement in the spectrograph.
The assembly of plug-plate, fibers, and slitheads is mechani-
cally supported by a portable aluminum cartridge that can be
Figure 2. Photograph of a BOSS fiber cartridge. Fibers plugged into the back
of the plug-plate are routed in bundles to the slitheads (the two boxes standing
upright at the left and right side of the cartridge). The design shown is identical
to that used for SDSS except for the number and size of the fibers. For SDSS,
320 fibers are routed to each slithead, while for BOSS each slithead carries
500 fibers.
Figure 3. Photograph showing a fiber cartridge being installed on the telescope.
The twin spectrographs are the green instruments on either side of the focal
plane. The cartridge is raised by a hydraulic lift in the floor below the
primary cell. When raised, the cartridge engages kinematic mounts for precise
location. At the same time, the two slitheads engage the spectrographs, each
of which is located by its own kinematic mounting features integral to the
slithead and spectrograph optical bench. Installation takes approximately three
to five minutes.
installed on the telescope by a single operator in a few minutes.
New plug-plates are mounted on the cartridges during the day
and plugged with fibers, then sequentially mounted on the tele-
scope during the night. A rendering and photograph of a fiber
cartridge are shown in Figures 1 and 2, respectively.
For each new sky field, a cartridge is wheeled under the
telescope using the Linde cart (named for its designer Carl
Lindenmeyer) and attached to the telescope rotator using pneu-
matic clamps. At the same time the attached slitheads enter the
spectrographs through the open slithead doors and are clamped
in place. A kinematic mounting interface ensures accurate, re-
peatable placement. The photograph in Figure 3 illustrates the
operation. Eight cartridges were fabricated for SDSS to provide
sufficient pre-plugged plates for an entire night of observing.
Each cartridge also has a set of coherent fibers that are placed
on pre-selected guide stars and viewed by the guider camera.
These stars are used for field rotation and translation to align
the plug-plate to the field.
4
Figure 2.10 À gauche : schéma d’une cartouche [47]. Les groupes de 20 fibres sont d’abord
fixées sur le module (Relief System), puis sont branchées dans slit plate. Une fois la cartouche
positionnée dans le plan focal du télescope, les deux slitheads, regroupant chacune 500 fibres,
sont connectées aux spectrographes.
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Figure 22. Optical layout of the BOSS spectrographs. Light enters each spectrograph through 500 120µm diameter fibers, which terminate at a curved slit plate
mounted inside the slithead. The slit plate, which is integral to the slithead, positions the fiber ends on a radius concentric with the spherical collimating mirror, which
operates at f/4 and produces a 160 mm diameter beam. The 45◦ dichroic beamsplitter reflects the blue portion of the bandpass (λ < 6050 Å) and transmits the red
wavelengths (λ > 6050 Å). Immediately after the beamsplitter in each channel is a VPH grism, consisting of a VPH grating sandwiched between a pair of prisms (the
grating is tilted 3.◦5 to steer the Littrow ghost off the detector). The dispersed light exits the grisms and enters all-refractive, eight-element, f/1.5 cameras. Each camera
contains a 4k × 4k CCD with 15µm pixels. The camera demagnification from f/4 to f/1.5 produces fiber images that are just 3 pixels in diameter, resulting in 3 pixel
tall spectra on the detector.
with 15µm pixels. The use of smaller fibers and correspond-
ingly smaller pixels, along with the same collimator/camera
demagnification preserves the scale of the spectra on the de-
tector, thus yielding 3 pixel wide spectral profiles separated by
6 pixels center-to-center, identical to the SDSS configuration.
3.3.2. Collimator
The BOSS survey started in 2009 with the same collimators
used for SDSS. At that time protected silver coatings offering
significantly higher reflectivity at the blue end of the spectrum
had been realized on small optics. Given the obvious benefit
of such a coating, the BOSS project set out to re-coat the
collimators, beginning with the spare collimator originally
produced for SDSS. However, realization of such a coating
on a large surface such as the collimator was challenging due
to the process control required to achieve very uniform layer
depositions over a large surface area. Attempts by one vendor
ultimately failed after more than a year of trial and error. A
successful coating was achieved by Infinite Optics54 in late
2011, and newly coated collimators have been installed in both
spectrographs.
3.3.3. Beamsplitter
The dichroic beamsplitter in each spectrograph was replaced
for BOSS given the expanded bandpass of the instrument. For
BOSS, wavelengths shorter than 605 nm are reflected by the
new coating, a 15 nm shift toward the red as compared with
SDSS. Although the BOSS bandpass is extended much more
into the red than the blue, the crossover wavelength was shifted
only a small amount. In the process the entire beamsplitter, i.e.,
substrate and coating, were replaced, a logical consequence of
the desire to keep the instrument operational while the new
coatings were applied, and to mitigate the risk of potentially
taking the instrument offline for an extended period should
stripping the original coating lead to damage of the substrate.
54 Infinite Optics, http://www.infiniteoptics.com
An additional, and significant, consideration in replacing
the beamsplitters was the desire to obtain a denser coating
using ion-assisted deposition, which would be more immune
to wavelength shifts with variations in humidity. The SDSS
beamsplitters suffered from throughput variations with changes
in humidity inside the instrument, which occurs due to the
periodic insertion of new cartridges. Each time a cartridge is
installed the slithead door is opened, allowing moist air to
displace the dry air injected into the bench to protect the calcium
fluoride singlet in the camera. Once the door closes the humidity
level slowly reduces back to its original near-zero level. The
effect on the data are throughput variations as large as 5% in
∼50 Å wide ripples in the 3800–4800 Å range, and shifts of
the dichroic transition region. A more detailed description of
this problem and its removal from the data can be found in
Section 8.1 of Abazajian et al. (2009). There is no evidence of
throughput variations with the new coating.
3.3.4. Gratings
As in the SDSS spectrographs, a grism immediately follows
the beamsplitter in each channel. However, the significant
increase in efficiency offered by VPH gratings convinced us
to abandon the SDSS replicated surface relief grism design in
favor of a VPH grism. The grism consists of a VPH transmission
grating sandwiched between two prisms; the use of prisms is
necessary to preserve the straight-through beam layout of the
SDSS design.
The BOSS design utilizes a ruling density of 400 l mm−1 in
the red channel and 520 l mm−1 in the blue channel. The grisms
were designed independently at Johns Hopkins University
(using the Zemax raytrace program) and at Kaiser Optical
Systems, Inc.55 (KOSI), who built the gratings. Both the VPH
grating substrates and the prisms are made from BK7 or
equivalent glass. The blue channel components were made
from Ohara Corporation’s BSL7Y glass, a BK7 equivalent with
enhanced UV transmission. The prism apex angles (total for
55 Kaiser Optical Systems, Inc., http://www.kosi.com
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Figure 2.11 Sché a du parcours e la lumière des fibres aux spectr graphes BOSS et eBOSS
[47]. Le faisceau de cibles (A) illumine un miroir collimateur, qui élargit le rayon de lumière
émise. La lu ière est séparée en une composante rouge et bleu p r un miroir dichroïque (C),
qui traverse chacune un grisme (D et E). La lumière de chaque composante traverse ensuite un
jeu de huit lentilles (F et G) puis illumine un capteur CCD (I et H).
miroir collimateur, qui permet d’obtenir un rayon de 160 mm de diamètre. Un miroir dichroïque
ori n é à 45 degrés sépar la lumière en une compos nte bl ue (  < 6050, avec un rendement de
98 %) et une composante rouge (  > 6050, avec un ren eme t de 94 %). Chaque composante
traverse ensuite un grisme (grating prism en anglais), qui est un prisme dont une des faces est
taillée de manière à former un réseau de diﬀraction. Le grisme permet ainsi de décomposer la
lumière de chaque fibre. Chaque composante diﬀractée e t observée par une améra, composée
d’une succession de huit lentilles et d’un CCD. C CCD est composé de 4000x4000 pixels, et
chaque spectre est séparé du voisin par 6 pixels afin de limiter la pollution d’un spectre sur un
autr .
2.4 Sélection des cibles quasars
Le relevé photo étrique SDSS a permis de détecter plusieurs millions de sources dans cinq
filtres photométriques. La quantité de fibres dédiées à l’observation de spectres étant limitée,
il est nécessaire de ne sélectionner qu’une partie de ces sources. Les quasars étant d s sources
ponctuelles, comme les étoiles (voir Figure 2.13), il n’est pas possible d les sélectionner à partir
de considérations géométriques (contrairement aux galaxies, qui peuvent être identifiées à l’aide
de tels critères lorsqu’elles sont ésolus par le relevé photométrique SDSS). La sélection des cibles
quasars s’eﬀectue donc essentielle ent à partir des informations photométriques.
2.4.1 Couleurs et magnitudes
Dans ce manuscrit, nous ferons souvent référence aux magnitudes apparentes et couleurs des
sources des relevés SDSS. La magnitude apparente m permet de mesurer la luminosité d’une
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Bandes b Magnitude asinh à f/f0 = 0 Magnitude asinh à f/f0 = 10b
u 1,4 ⇥10 10 24,63 22,12
g 0,9 ⇥10 10 25,11 22,60
r 1,2 ⇥10 10 24,80 22,29
i 1,8 ⇥10 10 24,36 21,85
z 7,4 ⇥10 10 22,83 20,32
Table 2.1 Valeurs du paramètre b pour calculer des magnitudes asinh dans chaque bande de
photométrie SDSS, ainsi que la valeur de la magnitude asinh à flux zéro et à f/f0 = 10b. En
dessous de cette valeur, magnitude asinh et magnitude AB sont presque équivalentes.
source, et se définit comme :
m =  2, 5 log10
✓
f
f0
◆
=  2, 5 log10(f) + Cste , (2.1)
où f est le flux rayonné par la source, et f0 le flux d’une source de référence, exprimés en
Jansky (1 Jy = 10 26 W.Hz 1.m 2). Plus un objet est brillant, plus sa magnitude est petite.
L’utilisation d’une échelle logarithmique multipliée par un facteur 2,5 a été suggérée par Pogson
en 1856 [49], car notre œil est sensible à la variation logarithmique d’un flux de lumière. Il est
possible de définir plusieurs types de magnitudes de Pogson suivant le flux de référence choisie.
Les magnitudes AB possèdent un flux de référence f0 = 3631 Jy. Dans la collaboration SDSS,
la source standard est proche de celle des magnitudes AB, mais diﬀère légèrement dans chaque
bande de couleur à cause d’un décalage en calibration de la photométrie (uAB = uSDSS   0, 04,
zAB = zSDSS +0, 02). On définit alors un « maggy » comme le flux de référence des magnitudes
SDSS :
m =  2, 5 log10
✓
f
Mgy
◆
= 22, 5  2, 5 log10
✓
f
nMgy
◆
. (2.2)
La photométrie SDSS permet de mesurer le flux sur l’ensemble du ciel. Pour des sources très
peu lumineuses, le rapport signal sur bruit est très faible. Une source détectée dans un filtre
donné peut produire un flux mesuré négatif dans un autre filtre. Il est donc impossible de définir
une magnitude de Pogson en tout point du relevé photométrique SDSS. C’est pourquoi les
magnitudes sont exprimées en magnitudes asinh (nommés aussi Luptitudes [50]) :
m =  2, 5 ln(10)[asinh
✓
f/f0
2b
◆
+ ln(b)] , (2.3)
où f0 correspond à la source standard SDSS. Le paramètre b dépend du filtre photométrique. La
Table 2.1 donne pour chaque filtre les valeurs du paramètre b, la valeur de magnitude lorsque
le flux est nul, et la valeur de la magnitude quand f/f0 = 10b. En dessous de cette valeur de
magnitude, une magnitude AB et une magnitude asinh de même valeur correspondent au même
flux, à 1 % près.
La couleur d’un objet est un rapport de flux entre deux filtres, ce qui est équivalent à la diﬀérence
entre les magnitudes de cet objet dans ces deux filtres.
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Figure 2.12 Exemple de spectres de quasars, observés avec le relevé BOSS [36]. Le premier
est situé à z = 2, 57, le second à z = 3, 14 et le dernier à z = 3, 53.
2.4.2 Quelques considérations générales
Les couleurs des quasars sont généralement diﬀérentes de celles de la plupart des types d’étoiles.
Comme le montre la Figure 2.12, les spectres de quasars comportent un continuum bleu jusqu’à la
raie d’émission Lyman ↵, contrairement aux étoiles, caractérisées par de nombreuses absorptions
de la raie de Balmer. En particulier, les quasars situés à des redshifts inférieurs à 2,2 présente
un excès d’émission dans l’ultra-violet par rapport aux étoiles : ils sont donc facile à séparer de
la population d’étoiles, comme le montre la Figure 2.13. La sélection se complexifie pour des
redshifts supérieurs à 2,2 : l’excès dans l’ultra-violet est moins visible, et leurs couleurs sont
semblables à celles des étoiles bleues et des étoiles de type A [51, 52]. La Figure 2.13 montre la
position des quasars à diﬀérents redshifts dans un diagramme couleur-couleur (g  r) vs (u g) :
le locus des étoiles croise celui des quasars à partir de z ' 2, 7.
Comme mentionné dans la section 2.2, le premier but du relevé de quasars BOSS est de permettre
une analyse des fôrets Lyman ↵. Ce type d’analyse ne requiert pas une sélection homogène des
cibles. Cela permet d’utiliser l’ensemble des informations photométriques disponibles, même si
cela conduit à une sélection inhomogène, car plus eﬃcace là où la photométrie est de meilleure
qualité. C’est le cas par exemple du strip 82, une zone du South Galactic Cap (ou SGC) observée
de nombreuses fois pour la recherche de supernovæ, et donc beaucoup plus profonde que le reste
du relevé photométrique SDSS. Cependant, l’échantillon de quasars BOSS à z > 2.2 doit aussi
permettre de mesurer les fonctions de luminosité et de corrélation des quasars. Ce type d’analyse
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Figure 2.13 Positions des étoiles pour 18, 0 < g < 19, 0 (à gauche) et 21, 0 < g < 22, 0 (à
droite) dans le plan couleur-couleur (u   g) vs (g   r) [53]. La ligne de couleur représente le
locus des quasars pour diﬀérents redshifts. Le recouvrement des loci des deux populations est
visible pour les quasars à z > 2, 7.
requiert une sélection de cibles homogène. Il a donc été décidé de séparer l’échantillon de cibles
quasars en deux parties :
— Un échantillon CORE, qui contient des cibles quasars sélectionnées de manière homogène.
Il contient en moyenne 20 cibles par deg2.
— Un échantillon BONUS, qui complète l’échantillon CORE, et contient en moyenne 18,5
cibles par deg2. Il s’agit d’une sélection non-homogène, qui vise à maximiser le nombre
total de quasars observés.
Au total, 40 cibles deg 2 sont attribuées au relevé de quasars. Pour chaque plaque, une fibre
est attribuée à toutes les cibles CORE (hormis pour quelques exceptions, expliquées dans la
section 2.5.1). S’il reste des fibres disponibles parmi le nombre alloué à l’échantillon de quasars,
on les attribue alors aux cibles BONUS. Cette stratégie d’observation permet de s’assurer de
l’homogénéité d’observation l’échantillon CORE.
La première année d’observation de BOSS a permis de tester de nombreux algorithmes de sélec-
tion de cibles quasars. C’est pourquoi la sélection CORE n’est pas totalement homogène pour
l’ensemble du relevé BOSS [53]. Pendant la première année, une méthode de maximum de vrai-
semblance a été utilisée, puis fut remplacée les années suivantes par une sélection réalisée à
partir de l’algorithme XDQSO. Cet algorithme est décrit en détail dans la sous-section 2.4.3.
Pour l’échantillon BONUS, une combinaison de 4 méthodes de sélection a été utilisée (KDE,
réseau de neurones, XDQSO, et maximum de vraisemblance).
Pour le relevé eBOSS, la situation est plus simple, car la priorité est d’obtenir un relevé de
quasars homogène pour mesurer leur fonction de corrélation. L’algorithme XDQSO est utilisé sur
l’ensemble du relevé eBOSS, et est combiné avec une coupure dans les filtres SDSS et WISE [54].
Cette coupure permet de réduire la contamination d’étoiles dans l’échantillon de quasars eBOSS.
Enfin, pour compléter l’échantillon de quasars à 2, 2 < z < 3, 5, une sélection en variabilité est
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eﬀectué en utilisant la photométrie du relevé PTF [55] : cette sélection est inhomogène et donc
inutilisable pour les analyses de structuration de la distribution des quasars.
2.4.3 XDQSO
La sélection de quasars des relevés SDSS I et II repose sur la définition de simples coupures dans
l’espace des couleurs. Un catalogue d’entraînement, dont les couleurs et la nature des sources sont
connues, permet de définir ces coupures pour chaque catégorie de sources astrophysiques. Toute
source passant les coupures associées aux quasars est alors sélectionnée. Pour les quasars BOSS
situés à z > 2, 7, le recouvrement des loci de quasars et d’étoiles rend extrêmement diﬃcile la
définition de coupures en couleurs. De plus, cette méthode de sélection ne permet pas de prendre
en compte l’incertitude sur la mesure des couleurs des sources SDSS. Cela devient problématique
lorsque nous souhaitons sélectionner des sources dont la magnitude est proche de la limite de
détection de SDSS, ce qui est le cas pour le relevé de quasars BOSS. Ce problème est résolu en
utilisant la sélection de cibles quasars XDQSO [56].
L’algorithme XD (Extreme Deconvolution [57]) permet d’estimer la densité de probabilité p(fb)
(b 2 (u, g, r, i, z)) de chaque catégorie d’objets dans l’espace des flux {fb}, à partir d’un cata-
logue d’entraînement. Pour le relevé BOSS, cet algorithme est utilisé pour estimer la densité
de probabilité de 4 classes de cibles : les étoiles, les quasars à bas redshift (LOWZ, z < 2, 2),
les quasars à redshift moyen (MIDZ, 2, 2 < z < 3, 5) et les quasars à haut redshift (HIGHZ,
z > 3, 5). Pour chaque source O, il est possible d’estimer sa probabilité d’appartenance à l’une
des 4 classes de cibles A à partir de sa densité de probabilité dans l’espace des flux {fb} :
P (O 2 A|{fb}) = p({fb}|O 2 A)P (O 2 A)p({fb}) . (2.4)
Les erreurs sur la mesure des flux sont prises en compte en marginalisant sur la valeur « vraie »
du flux {f˜b} :
P (O 2 A|{fb}) =
X
d{f˜b}P (O 2 A|{f˜b})p({f˜b}|{fb}) , (2.5)
où p({f˜b}|{fb}) est la distribution d’erreur de {fb}, que l’on considère gaussienne. Il suﬃt ensuite
de sélectionner un seuil de probabilité suivant le type de cibles à sélectionner. En plus de prendre
en compte les erreurs sur les mesures des flux des sources, cette méthode présente un autre
avantage. Une fois les densités de probabilités estimées, il suﬃt simplement de faire varier ce
seuil de probabilité pour obtenir la densité de cibles souhaitée pour le relevé.
Le catalogue d’entraînement doit être le plus représentatif possible de la distribution des diﬀé-
rents types de cibles. Pour la sélection XDQSO, ce catalogue contient 701 215 sources ponctuelles
dont 99 % sont des étoiles, sélectionnées dans le strip 82, ainsi que 103 601 quasars. Cet échan-
tillon de quasars correspond à l’échantillon DR7 des relevés SDSS I-II : sa distribution en redshift
dépend de la fonction de sélection du relevé. À partir de la fonction de luminosité mesurée dans
chaque tranche de redshift dans le strip 82, il est possible de pondérer chaque quasar afin de
reproduire la « vraie » distribution en fonction du redshift pour chaque bande de magnitude.
La densité de probabilité pour chaque catégorie de cibles est ajustée à l’aide de K gaussiennes.
Le nombre K de gaussiennes doit être choisi de manière à réaliser un ajustement convenable
de la densité de probabilité, sans pour autant sur-ajuster la distribution. Pour les relevés BOSS
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Figure 8. Color–color distributions of good objects in the SDSS-XDQSO catalog with P (star)   0.95 and dereddened i < 21 mag. The gray scale is linear in the
density and the contours contain 68%, 95%, and 99% of the distribution. A sparse sampling of objects falling outside the outermost contour is shown as individual
black points. A fit to the stellar locus using spectroscopically confirmed stars from Hennawi et al. (2010) is shown in blue. Some representative classes of stars along
the stellar locus from SDSS plates 323 and 324 (Adelman-McCarthy et al. 2006) are shown as colored points.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
Table 3
Comparison of the NBC-KDE and SDSS-XDQSO Catalogs
Catalog Confirmed z < 2.2 Confirmed 2.2   z   3.5 Confirmed z > 3.5
Quasar Quasar Quasar
NBC-KDE 77,144 11,485 2802
XDQSO 77,517 12,711 2338
Total no. of targets 569,785 151,860 9086
treats the uncertainties; the NN approach cannot work well when
the test set is noisier than the training set.
We use the version of the NN technique that is part of
the official BOSS quasar selection framework to compare the
XDQSO technique and the NN technique at different target
densities using early BOSS data. For the NN, we first make
the cuts listed above and then rank the targets on xnn until we
reach the desired target density. For XDQSO, we rank the good
targets based on pqsomidz (see Table 2). The results from this
comparison for BOSS year-one observations of Stripe-82 are
shown in Figure 13. We see that the NN performs significantly
worse than XDQSO at all target densities.
8.1.3. Kirkpatrick et al.’s Likelihood
The Likelihood technique of J. A. Kirkpatrick et al. (2011, in
preparation) uses an approach similar to the NBC-KDE catalog.
Rather than colors it uses fluxes, such that the apparent mag-
nitude factor also used by XDQSO is automatically taken into
13
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Figure 7. Color–color distributions of good objects in the SDSS-XDQSO catalog with P (quasar)   0.8 and dereddened i < 21 mag. The gray scale is linear in the
density and the contours contain 68%, 95%, and 99% of the distribution. A sparse sampling of objects falling outside the outermost contour is shown as individual
black points. A 20% random sampling of objects with z   2.5 in the SDSS DR7 quasar catalog (Schneider et al. 2010) is plotted as redshift color-coded points
according to the color bar at the lower right (lower redshift quasars are omitted for clarity). Higher redshift objects are plotted as larger points. A fit to the quasar locus
from Hennawi et al. (2010) is shown by the dashed black line, similarly color-coded to indicate redshift.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
in this table come from a compilation of all spectroscopically
confirmed quasars. The bulk of these are SDSS quasars that were
selected to be brighter than i = 20.2 mag.
We stress that this comparison is significantly biased in fa-
vor of the NBC-KDE catalog: the NBC-catalog was allowed
to set the target threshold and its good flag includes cuts on
Galactic latitude that we did not apply to the XDQSO cata-
log. Nevertheless, we see that the two catalogs perform simi-
larly for low-redshift quasars, and that the XDQSO technique
performs better in the mid-redshift range where the quasar
and stellar loci overlap and photometric target selection is
difficult.
The NBC-KDE catalog performs better at high redshift than
the XDQSO catalog. This is not unexpected as we only used
150 deg2 of stellar data to train the XDQSO algorithm. The
red-star stellar-locus outliers that contaminate z > 3.5 quasar
selection are very rare on the sky: if we assume that they are
10 times more abundant than z > 3 quasars we expect our stellar
training set to only contain about 2000 of these. This is not
enough to model their color distribution since they are spread
over all magnitude bins. In the following section, we discuss
improvements to the XDQSO technique that can improve high-
redshift quasar selection.
8.1.2. Yeche et al.’s (2010) Neural Network
The quasar-selection technique of Yeche et al. (2010) uses
an NN to select quasars in the BOSS mid-redshift range. This
technique uses as the input variables the four colors u− g, g− r,
r− i, and i− z, the g-band magnitude, and the five magnitude
uncertainties. These 10 variables are propagated through a
simple NN that is trained on sets of known quasars and point-
like objects from SDSS DR7 to obtain an output parameter xnn
on which potential targets can be ranked. A similar NN is used to
find a photometric redshift znn for the quasar targets. To select
targets in the mid-redshift range, they recommend the cuts znn
> 2, u− g > 0.4, and g − i < 2. While this technique uses the
photometric uncertainties, it does this in a black-box manner
that is quite different from the probabilistic way in which XD
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Figure 2.14 Contour de la densité de probabilité XDQSO à 1, 2 et 3   pour les étoiles (à
gauche) et les quasars (à droite). Les couleurs et les loci des quasars et des étoiles sont les
mêmes que ceux de la Figure 2.13.
et eBOSS, cet ajustement est réalisé avec 20 gaussiennes. La distribution de sources du cata-
logue d’entraînement suit une loi de puissance en fonction de la magnitude apparente. Cette
dépendance existe aussi bien pour les étoiles que pour les quasars, et n’est pas utile pour discri-
miner ces deux populations de sources. Modéliser cette loi de puissance implique d’augmenter
le nombre de gaussiennes nécessaire à l’ajustement. C’est pourquoi diﬀérents ajustements sont
eﬀectués dans 57 intervalles de magnitude apparente i. Au final, l’ajustement est réalisé sur les
4 autres bandes, ce qui donne 4⇥47⇥20⇥14 = 56212 paramètres libres. La Figure 2.14 montre
les contours à 1, 2 et 3   de la densité de probabilité des étoiles et des quasars. L’algorithme
reproduit fidèlement le locus de chaque population.
Pour la sélection des cibles BOSS, il a été choisi d’observer toutes cibles avec une probabilité
MIDZ > 0, 424. Ce choix permet d’obtenir la densité de cible de 20 deg 2, p ur une eﬃcacité
autour de 50%. Au-dessus de ce seuil, l’eﬃcacité de sélection chute drastiquement. Pour eBOSS,
le seuil XDQSO est fixé à PLOWZ > 0, 2, et est combiné avec une coupure sur les bandes SDSS
et WISE [58] :
opt  mWISE > (g   i) + 3 , (2.6)
où mopt et mWISE sont les magnitude obt nues à partir es flux fopt = (fg+0, 8fr+0, 6fs)/2, 4
et fWISE = (fW1+0, 5fW2)/1, 5. Cette coupure est basée sur les sommes des flux afin d’atteindre
une profondeur optimale. Au final, la combinaison de cette coupure et du seuil XDQSO permet
d’atteindre une densité de cibles de 115 deg 2. Puisque la plupart des sources déjà observées par
BOSS ne sont pas réobservées par eBOSS, cette densité chute à 90 deg 2.
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2.5 Tiling, collisions et priorité
2.5.1 L’algorithme de tiling SDSS
Une fois l’ensemble des catalogues de cibles déterminées (pour les quasars, mais aussi galaxies et
programmes annexes), chaque cible doit être associée à une plaque du relevé : cette opération est
nommée tiling [59]. Afin de rentabiliser le temps d’observation, il faut minimiser le nombre de
plaques nécessaire à l’observation de toutes les cibles. Cette opération présente deux diﬃcultés.
La première consiste à assigner de manière optimale les 1000 fibres aux cibles situées sur une
plaque dont le centre est fixé à une position donnée. Puisque les plaques sont circulaires, cet
exercice n’est pas trivial car lorsqu’une cible est située là où les plaques se recouvrent, il faut
choisir à quelle plaque attribuer cette cible. La seconde diﬃculté provient de l’inhomogénéité
de la densité de cibles. Il est nécessaire de ressérer les positions des centres de plaques là où la
densité de cibles est plus importante.
À cause du blindage des fibres des relevés BOSS et eBOSS, il est impossible d’observer sur la
même plaque deux cibles séparées sur le ciel par une distance inférieure à 62” : on dit alors que
les cibles sont en «collision ». Si les cibles en collision se situent à l’intersection de deux plaques,
il est possible d’observer les deux. Sinon, la cible avec le plus haut niveau de priorité est observée.
Pour le relevé eBOSS, les cibles quasars sont prioritaires sur tous les autres types de cible. Pour
le relevé BOSS, c’est également le cas pour les chunks dont le numéro est supérieur à 14 : pour
les autres chunks, les cibles LRGs sont prioritaires.
Le première étape du tiling consiste à définir un jeu de cibles « décollisionné », c’est-à-dire sans
collision. Cette opération s’eﬀectue en retirant une partie des cibles en collision : le choix des
cibles à retirer se fait de manière à maximiser le nombre total de cibles de l’échantillon, puis
suivant le niveau de priorité de la cible. Un exemple de jeu de cibles « décollisionné » est montré
sur la Figure 2.15. Ensuite, un algorithme attribue aux plaques les cibles de cet échantillon : cet
algorithme ne peut pas attribuer plus de 1000 cibles par plaque, et doit minimiser le nombre de
cibles non-attribuées. Une fois cette première opération réalisée, un second algorithme attribue
aux plaques les cibles en collision, initialement retirées, qui se situent à l’intersection d’au moins
deux plaques. L’algorithme veille à minimiser le nombre de cibles en collision non-attribuées,
sans excéder le nombre maximum de 1000 cibles à attribuer à chaque plaque.
L’opération décrite dans le paragraphe précédent est d’abord réalisée en positionnant les plaques
de manière régulière sur la fenêtre d’observation du relevé. Les positions des centres des plaques
sont ensuite perturbées, et l’opération précédente est eﬀectuée à partir de la nouvelle disposition
des plaques. On autorise l’attribution d’une cible à une plaque, même si cette cible est située hors
de la plaque : on aﬀecte alors à cette cible un coût, qui augmente avec la distance par rapport
au centre de la plaque. Ce coût est nul si la cible est bien située à l’intérieur de la plaque. Au
final, les positions définitives des centres de plaques sont choisies de manière à minimiser ce coût
et le nombre de cibles non-attribuées. La Figure 2.16 montre le résultat de cette procédure.
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logs. For these two reasons, we must take care that we iden-
tify a set of targets that we could observe no matter where
the tiles are and obtain as complete a sample as possible of
these targets.
To identify this sample, we define the maximal subset of
the targets that are all greater than 5500 from each other,
which we refer to as the ‘‘ decollided ’’ set. To clarify what
we mean by this maximal set, consider Figure 2. Each circle
represents a target; the circle diameter is 5500, meaning that
overlapping circles are targets that collide. The set of solid
circles is the ‘‘ decollided ’’ set. Thus, in the triple collision at
the top, it is best to keep the outside two rather than the
middle one. To find this decollided set of targets, we run a
friends-of-friends grouping algorithm on the targets with a
5500 linking length. The resulting groups are almost always
of suﬃciently low multiplicity that we can simply check all
possibilities to find the best possible selection of targets that
eliminates fiber collisions. We pick at random one of the set
of equivalent ‘‘ best ’’ selections; for example, if two objects
collide, this algorithm simply picks one at random to be
‘‘ decollided.’’
This determination is complicated slightly by the fact that
some targets are assigned higher priority than others. For
example, as explained in x 4.1, QSOs are given higher prior-
ity than galaxies by the SDSS target selection algorithms.
What we mean here by ‘‘ priority ’’ is that a higher priority
target is guaranteed never to be eliminated from the sample
because of a collision with a lower priority object. Thus, our
true criterion for determining whether one set of assign-
ments of fibers to targets in a group is more favorable than
another is that a greater number of the highest priority
objects are assigned fibers. In the case of a tie in the highest
priority objects, the next highest priority objects are consid-
ered and so on.
Once we have identified our set of decollided objects, we
use the network flow solution to find the best possible
assignment of fibers to that set of objects.
2.2.2. Network Flow for Collisions
After allocating fibers to the set of decollided targets,
there will usually be unallocated fibers, which we want to
use to resolve fiber collisions in the overlaps. We can again
express the problem of how best to perform the collision res-
olution as a network, although the problem is a bit more
complicated in this case. In the case of binaries and triples,
we design a network flow problem such that the network
flow solution chooses the tile assignments optimally. In the
case of higher multiplicity groups, our simple method for
binaries and triples does not work, and we instead resolve
the fiber collisions in a random fashion; however, fewer than
1% of targets are in such groups, and the diﬀerence between
the optimal choice of assignments and the random choices
made for these groups is only a small fraction of that.
The design of the second network flow is similar to the
first, with source and sink nodes (connected by the overflow
arc) and a layer of tile nodes. However, instead of a layer of
target nodes, we have a layer of nodes corresponding to
each group (as defined by the aforementioned friends-of-
friends algorithm) that has at least one member in an over-
lap of tiles. We thus ignore groups covered only by one tile,
since we have already done as well as possible for those tar-
gets. Note we include single-member groups in this process,
which allows targets in overlaps that were previously guar-
anteed a fiber on one plate to be shuﬄed to another plate, if
it proves desirable to do so.
First, we need to set the properties of each arc connecting
the source node to each group node. For each group, we find
the maximum number of targets that could be observed,
cmax, taking advantage of the overlapping tiles, but regard-
less of the number of available fibers in each tile. We find
cmax by simply trying all possible target-to-tile configura-
tions for that group and picking the best solution (again
accounting for the relative priorities of the objects). A con-
straint on the best solution is that some subset of the targets
in each group will have been allocated fibers as decollided
targets in the first network flow. Any ‘‘ best ’’ solution must
guarantee that these targets will be assigned fibers again in
the second network flow. In addition, these required targets
clearly set a minimum number of targets to observe in each
group, cmin. Each source-to-group arc will have its maxi-
mum andminimum capacity set according to these bounds.
Second, we need to set the properties of each arc connect-
ing a group node to a tile node. In the case that cmax!3, we
determine the maximum number of targets that can be
assigned to each tile, cmax,i, given all the equivalent ‘‘ best ’’
sets of target-to-tile assignments. The minima cmin,i are set
to the minimum number of arcs in each tile, given all legal
target-to-tile assignments. The group-to-tile arcs are then
assigned these maximum and minimum capacities. Under
these conditions, in almost every case, any solution the net-
work flow finds will be achievable, in the sense that it can be
implemented without the occurrence of fiber collisions. See
below for a discussion of the exceptions.
In the case that cmax > 3, the same prescription does not
provide the assurance that the network flow will return a
viable set of tile assignments, and instead we pick a particu-
lar ‘‘ best ’’ set of target-to-tile assignments for each such
group in order to guarantee feasibility. In this case, the code
chooses at random a particular realization of the ‘‘ best ’’
resolution of the fiber collisions (one must also be careful, in
the cmax > 3 case, to guarantee fibers to all of the decollided
Fig. 2.—Dramatization of the definition of the ‘‘ decollided ’’ set of gal-
axies. Each circle (solid and dashed ) is centered on the location of a target
and has a diameter equal to the fiber collision limit. Thus, intersecting
circles represent targets that ‘‘ collide.’’ The filled circles represent the larg-
est subset of galaxies that can be chosen that do not ‘‘ collide ’’ with each
other.We refer to these galaxies as a ‘‘ decollided ’’ set of galaxies. Note that
there is usually no unique decollided set, because (for example) in a binary
collision we are always free to choose either galaxy to be decollided.
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Figure 2.15 Exemple d’un jeu de cibles « écollisionné » (cercles pleins). Les cercles en poin-
tillés représentent les cibles retirées de manière à éviter toutes formes de collisions. Le choix
des cibles à retirer se fait de m nière à maximiser le nombre de cibles « décollisionnées», puis
suivant le niveau de priorité des cibles.
the actual SDSS survey, with a median z ! 0.1. This proce-
dure results in a surface density (about 90 per square degree)
and an angular clustering of galaxies on the sky approxi-
mately the same as the SDSS. In order to simulate the qua-
sar and LRG samples, we distribute an extra 20 targets per
square degree randomly on the sky; although in three
dimensions both populations are highly clustered, their
large distance and sparse sampling make the approximation
that they are randomly distributed in angle not bad for our
purposes. We extract a section of the simulation about 3075
deg2 in solid angle (a rectangle in spherical coordinates
spanning the latitude range "30# < h < 35# and the longi-
tude range "30# < ! < 20#) and consisting of 336,392
objects. The distribution of galaxies in this range is given in
Figure 4. This angular region is probably larger than any
that will be available during the course of the SDSS.
As initial conditions for this large ‘‘ chunk,’’ we extract a
portion of a nearly uniform covering of the sphere given by
Hardin et al. (2001). We exclude any tiles whose centers are
outside the oﬃcial boundaries of the chunk. This procedure
will leave missing targets near the edges; these targets can be
recovered when the adjacent region of sky is tiled. In any
case, any gaps that are left when the survey is completed can
be accounted for in the window function, to the extent that
those gaps are uncorrelated with the underlying density of
galaxies. For our first test, we do not perturb the positions
of the tiles at all and assign the fibers to the uniformly dis-
tributed tiles. The results are shown in Figure 5; here we
show the tiles as circles and the missing decollided galaxies
as squares. Decollided galaxies that were assigned fibers and
all collided galaxies are omitted from the plot. The statistics
associated with this solution are given in the first column of
Table 1. It is clear that although the overall completeness is
high (!98.3% of decollided objects are assigned) the small
amount of incompleteness is concentrated in a few, dense
regions of sky. The patch of incompleteness near the bottom
center is about 85%–90% complete in the decollided objects
on average; the most incomplete sections of that are only
10%–30% complete. Clearly it is unsatisfactory to have such
a high rate of incompleteness concentrated in unusually
dense regions of sky, even if the overall completeness of the
survey is high. Such a strong correlation of the sampling
fraction with the galaxy density field poses diﬃculty esti-
mating large-scale structure statistics.
Let us therefore perturb the tiles in an eﬀo t increase
the completeness and its uniformity. The result of applying
the method described in x 2.3 is shown in Figure 6; the
resulting tiling statistics are given in the second column of
Table 1. (Note that one extra tile was added in the process;
this has a negligible eﬀect on the statistics in Table 1). Now
there are only a handful of objects missing in the interior of
the sample. All of the missing objects are concentrated at
the edges. Thus, while the overall completeness is increased
Fig. 4.—Distribution of targets on the sky, using galaxies drawn from a
simulation by Cole et al. (1998), plus 20 targets per square degree added
randomly to represent LRG and QSO targets. We have subsampled the
targets by a factor of 5 for this plot.
Fig. 5.—Results of distributing tiles uniformly across the targeted
region. The boundaries of the tiles are shown. Missing decollided galaxies
are shown as squares. While overall the complet ness is high, note that in
the densest regions, many decollided objects are missing, with the complete-
ness becoming as low as 10% in the most incomplete regions.
TABLE 1
Tiling Results
Parameter
Simulation
(Uniform)
Simulation
(Perturbed)
SDSS Chunk 7
(Perturbed)
Nplates ............. 575 576 12
ftiled
a ............... 0.918 0.924 0.933
fdec
b ................ 0.919 0.919 0.902
ftiled,dec
c........... 0.983 0.990 0.999
foverlap
d ........... 0.593 0.607 0.837
Eﬃciencye ...... 0.907 0.912 0.870
a Fraction of targets that received fibers.
b Fraction of targets classified as decollided.
c Fraction of decollided targets that received fibers.
d Fraction of collided targets in overlaps of tiles that received
fibers.
e Fraction of fibers assigned to targets.
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a bit (to !99.0% of decollided objects), the real improve-
ment is in the uniformity of the sample.
To show how the resolution of collisions works, we show
as points in Figure 7 the collided galaxies (those that are not
in the ecol ided set). We have zoomed into a section of the
interior to make it easier to distinguish the points. These
points represent the set of objects that would be eliminated
because of fiber collisions if there was no overlap between
tiles. Open squares are placed over those that did not receive
fibers. It is clear that in the underdense regions most of the
collisions in overlaps of tiles are actually resolved. In the
overdense regions, however, almost all of the fibers are used
to observe decollided targets, and few are left over to resolve
collisions.
Overall, in these simulations,!92.5% of the available tar-
gets were assigned fibers; most of the missing ones are due
to fiber collisions that were not able to be resolved. The eﬃ-
ciency of the tiling solution, quantified as the percentage of
fibers which are used on tiled objects, is!91.2%.
3.2. Tests with SDSSData
We here show tiling results using this method from SDSS
commissioning data. In this phase of the survey, there was
not enough imaging data yet to define a chunk as large as in
the simulations of the previous subsection, so we had to set-
tle for a much smaller chunk of sky. This chunk (known as
‘‘ chunk 7 ’’) of sky is 5" wide and about 12" long and con-
tains 6629 objects. It is the first chunk of SDSS data on
which this version of the code was used.
The initial conditions were set up simply as a rectangular
distribution of tiles. The tile positions were perturbed in
order to maximize the number of decollided galaxies
assigned to fibers. However, in this case, the tiles move very
little—the uniform initial conditions turn out to be close to
a minimum in our cost function. The statistics of the solu-
tion are listed again in Table 1; note that the eﬃciency is a
bit low, mainly because this chunk is small. The positions of
the targets and tiles are given in Figure 8.
An obvious criticism of the tiling of this chunk is that we
should only tile the center of the chunk, such that our tiles
never cover sky that has not yet been imaged. Then, we
would wait until later to observe edges of the chunk. In
terms of the total number of tiles drilled, such an approach
would be more eﬃcient. However, doing this would leave
the telescope idle when it could be taking spectra, so it is
worth drilling a few more tiles than necessary in order to
optimally use the available time. In any case, the fibers left
unassigned to any main survey targets are assigned to other
targets, mainly stars, FIRST (Becker, White, & Helfand
1995) sources, and ROSAT (Voges et al. 1999) sources, so
the unassigned fibers are by no means wasted.
4. TECHNICAL DETAILS FOR SDSS DATA
There are a few technical details that may be useful to
mention in the context of SDSS data, since understand-
ing these issues is crucial to understanding the window
function when calculating large-scale structure statistics
with the survey. First, we will describe which targets
within the SDSS are ‘‘ tiled ’’ in the manner described
here, and how such targets are prioritized. Second, we
will discuss the method used by SDSS to deal with the
fact that the imaging and spectroscopy are performed
within the same 5 yr time period. Third, we will describe
Fig. 6.—Same as Fig. 5, now with the results of perturbing the positions
of the tiles using the cost minimization heuristic described in x 2.3.2. While
he tile move very little f om their uniform initial distribution, the com-
pleteness has improved and has become far more uniform. Only a few
objects are missing in the interior of the sample. This improvement occurs
because in the densest regions tiles are pushed together and thus overlap
more.
Fig. 7.—Here we have zoomed in on a section of Fig. 6. In this figure, the
points are the collided object (i.e., those objects that are not in the
decollided set). Open squares are placed over those collided objects that do
not receive fibers; that is, th y show objects in fiber collisions that did not
get resolved. Obviously all objects bumped by collisions are missed in
regions covered by a single tile. When extra fibers are available, as happens
near the top of the figure, almost all of the fiber collisions in the overlaps of
tiles are resolved. Of course, when all the fibers are used on decollided
objects in the first network flow, as happens near the bottom of the figure,
none are left to resolve collisions in overlaps.
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Figure 2.16 Distributions des cibles non-observées pour deux configurations de positions de
plaque . À gauche, les plaqu s sont disposées régulièrement sur l ci l : à c rtains endroits du
ciel, la densité de cibles à observer est plus importante, ce qui entraîne une augmentation de
la densité de cibles anquées. À droite, les plaques sont légèrement resserrées au niveau de ces
zones plus denses, et nombre de cibles ma quées est réduit.
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2.6 Identification des objets et détermination du redshift
2.6.1 Le pipeline
Une fois les spectres des diﬀérentes cibles mesurés, il est nécessaire d’identifier le type de source
observée. Tous les spectres des relevés BOSS et eBOSS sont analysés par une procédure auto-
matisée nommée pipeline [60]. Si la qualité du spectre est trop mauvaise (à cause, par exemple,
d’une fibre mal branchée, ou mal alignée avec le CCD), il n’est pas analysé par cette procédure,
car son redshift et son identification risque de ne pas être fiable. Il rejoint alors la catégorie
d’objets ZWARNING, qui regroupe tous les spectres problématiques ne permettant pas une
estimation fiable du redshift ou de la nature de la source. Lorsqu’un spectre est observé sur
plusieurs plaques, seul le spectre avec le meilleur signal sur bruit est analysé.
Cette procédure repose sur la comparaison du spectre mesuré avec des modèles types de spectres
d’étoiles, de quasars et de galaxies. Pour les quasars BOSS, ces modèles sont obtenus à partir
de 568 quasars connus grâce aux relevés SDSS I et II, et qui sont ré-observés par le relevé
BOSS. Leurs redshifts étant connus, ces spectres sont ramenés dans le référentiel de repos du
quasar, à z = 0. La technique d’analyse en composantes principales (abrégée en PCA, pour
Principal Component Analysis) permet de décomposer chaque spectre de l’échantillon sur une
base commune de 4 spectres propres. Le modèle type d’un spectre de quasar consiste alors en
une combinaison linéaire de ces 4 spectres propres, auxquels est ajouté un terme polynomial
qui permet de prendre en compte les eﬀets d’extinction galactique, d’extinction intrinsèque de
l’objet et de potentielles erreurs de calibration. La même technique est utilisée pour obtenir un
modèle d’étoile et de galaxie.
Pour chaque classe de modèle, les spectres propres sont redshiftés pour un ensemble de valeurs
ztest, sur une gamme prédéfinie (0, 0033 < z < 7, 0 pour les quasars,  0, 01 < z < 1, 0 pour les
galaxies,  0, 004 < z < 0, 004 pour les étoiles). Pour chaque valeur ztest, la meilleure combinai-
son de spectres propres est ajustée pour minimiser le  2. La Figure 2.17 montre les résultats
d’ajustements pour plusieurs spectres de sources. Cette opération permet d’obtenir une distri-
bution  2(z) pour chaque classe de modèle. Les cinq plus petites valeurs de  2 du modèle de
quasar, du modèle de galaxie, et le plus petit  2 du modèle d’étoile sont ensuite comparés. La
valeur la plus petite permet de sélectionner la classe de la cible, ainsi que son redshift. La valeur
de   2 entre les deux meilleurs ajustements permet d’estimer la qualité de l’identification. Si
cette valeur est trop faible (  2 < 45, pour 4500 degrés de libertés), la cible rejoint la catégorie
ZWARNING. Une parabole est enfin ajustée autour du minimum de  2 : l’erreur sur le redshift
est obtenue à partir des valeurs de z à  2min + 1 et  2min   1.
2.6.2 L’inspection visuelle
Le pipeline ne donne pas toujours accès à une estimation fiable du type de source et du redshift.
Lorsque le signal sur bruit est trop faible, la classification obtenue peut être fausse, ou le spectre
être classé dans la catégorie ZWARNING. La Figure 2.18 montre quelques exemples de spectres
mal identifiés par le pipeline. Une autre procédure d’identification reposant sur l’inspection vi-
suelle des spectres de sources [61] est alors utilisée pour améliorer la pureté des catalogues quasars
BOSS et eBOSS. La première étape consiste à identifier à l’œil le type de source astrophysique
à partir de son spectre d’émission, et d’obtenir une estimation visuelle du redshift. Si la classe et
l’estimation du redshift estimées visuellement et par le pipeline sont en accord, les informations
obtenues par le pipeline sont conservées. Si le pipeline et l’inspection visuelle sont en désaccord,
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Figure 1. Mosaic of representative BOSS spectra, with a resolution of R ≈ 2000. Black lines show data (smoothed over a 5 pixel window), cyan lines show best-fit
redshift/classification model, and red lines show 1σ noise level estimated by the extraction pipeline. Spectra are labeled by PLATE-MJD-FIBERID. Individual objects
are (a) redshift z = 0.256 LOWZ galaxy; (b) redshift z = 0.649 CMASS galaxy; (c) redshift z = 0.669 CMASS galaxy with post-starburst continuum; (d) redshift
z = 0.217 starburst galaxy (from QSO target sample); (e) redshift z = 2.873 quasar; (f) redshift z = 0.661 quasar; (g) spectrophotometric standard star; and
(h) M star (from CMASS target sample).
(A color version of this figure is available in the online journal.)
BOSS_TARGET1 mask), quasars selected from the FIRST
survey (bit 18; Becker et al. 1995), and candidates from
the BOSS “Core” and “Bonus” quasar candidate selection
algorithms (bits 40 and 41, respectively; see Ross et al.
2012b).
2. Plugged, mapped, and well covered in wavelength (as for
Item 2 of the previous list for galaxy targets).
3. Best single observation within the survey data set (as for
Item 4 of the previous list).
3. PIPELINE OVERVIEW
Imaging and spectroscopic data for the BOSS Survey are ob-
tained with the 2.5 m Sloan Telescope at Apache Point Obser-
vatory (Gunn et al. 2006), first with the imaging camera (Gunn
et al. 1998) and then with an upgraded (relative to SDSS-I/II)
spectrograph system capable of obtaining 1000 spectra simul-
taneously using optical fibers plugged into a drilled aluminum
focal plate and feeding two double-arm spectrographs. The char-
acteristics of this instrument are summarized in Table 2, and
3
Figure 2.17 Quelques exemples d’ajustements éussis de spectres [60]. Le spec re mesuré est
montré en noir, le niveau de bruit à 1   estimé par le pipeline est montré en rouge, et la meilleur
mbinaison de spectr s pr pres en bleu ciel. De droite à gauche et de haut en bas : (a) galaxie
LOWZ à z = 0, 256, (b) galaxie CMASS à z = 0, 649, (c) galaxie CMASS à z = 0, 669, (d)
galaxie à fort taux de formation d’étoiles (ce qui explique les fortes raies d’émission) à z = 0, 217,
(e) quasar à z = 2, 873, (f) quasar à z = 0, 661, (g) étoile spectrophotométrique standard, (h)
étoile de type M.
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Fig. 7. First column: examples of z > 2 quasars classified as STAR by the BOSS pipeline. The overall shape of the spectrum is similar to the
spectrum of F stars. Second column: examples of stars identified as QSO by the BOSS pipeline. Strong absorption lines or wiggles in the spectrum
can mimic quasar features. Third colum: examples of z > 2 quasars for which the BOSS pipeline provides an inaccurate redshift estimate that must
be corrected during the visual inspection. The pipeline is confused by the strong absorption lines. The spectra were boxcar median smoothed over
5 pixels.
Table 1. Classification from the visual inspection corresponding to the
combination of class_person (first column) and z_conf_person
(first row) values provided in the headers of the SDSS-DR9 spectra
available from the SDSS Catalog Archive Server.
z_conf_person 0 1 2 3
/
class_person
0 Not inspected ? – –
1 – – Star_? Star
3 – QSO_? QSO_Z? QSO
4 – – – Galaxy
30 – – – QSO_BAL
– If the Mg emission line is present in the spectrum, clearly
detected, and not a ected by sky subtraction, the visual in-
spection redshift is set by eye at the maximum of this line.
The typical uncertainty is estimated to be  z < 0.003. The
redshift is refined further, as described below.
– In other cases and for z > 2.3 quasars, such that Mg  is
redshifted into the noisy part of the red spectrum where sky
subtraction errors make it unreliable, the redshift is estimated
using the positions of the red wing of the C emission line
which is known to be often blueshifted compared to Mg 
and of the peak of the Lyman emission line. The precision is
estimated to be  z < 0.005.
The visual redshift is not accurate to better than  z   0.003.
but can be used as a reliable guess for further automatic red-
shift determination (see Sect. 4). Figure 9 displays the distri-
bution of the velocity di erence between the visual inspection
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Fig. 8. Examples of QSO_? (top panels) and QSO_Z? (lower panels). The
spectra were boxcar median smoothed over 5 pixels.
redshift estimate and the redshift provided by the BOSS pipeline.
At z   2 the pipeline estimate is usually good and does not
require significant adjustments. In the redshift range 2.0 2.3,
about half of the redshifts are modified because the Mg emis-
sion line is available and defines clearly the visual inspection
redshift while the pipeline finds often a slightly lower redshift.
At z   2.3, 10% of the redshifts are corrected. Only 1116 quasars
( 2%), regardless of ZWARNING flags, have a di erence be-
tween the pipeline and visual redshifts larger than 0.1.
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Figure 2.18 Exemples de spectres mal identifiés par le pipeline [61]. La première colonne
montre deux quasars identifiés comme des étoiles p r le pip lin . La s conde colonne m ntre
deux étoiles identifiées comme des quasars. La dernière colonne montre des spectres de quasars
bruités pour lesquels le pipeline ne peut pas estimer précisément le redshift.
le spectre est alors traité de deux manières. Le méthode choisie dépend de la visibilité de la raie
MgII :
— Si la raie d’émission MgII est clairement visible dans le spectre, elle est utilisée pour estimer
le redshift ( zMgII ' 0, 003). Le redshift est ensuite précisé à l’aide d’un autre algorithme,
basé sur la méthode PCA.
— Si la raie MgII n’est pas visible, où en dehors de la portée en longueur d’onde du spectre
observé, la raie d’émission CIV est utilisée pour estimer le redshift ( zCIV ' 0, 005).
La classification visuelle est to jours prioritaire sur la classification du pipeline.
2.6.3 Les catalogues de quasars BOSS et eBOSS
Le pipeline permet d’identifier environ 79 % des cibles quasars BOSS observées. Les 21 % de
cibles restantes ont un signal s r bruit trop faible pour être convenablement identifié s. 51,5 %
des spectres observés sont identifiés comme quasars, mais seulement 33,6 % se situent dans la
gamme en redshift 2, 2 < z < 3, 5. Comme attendu, la plupart des cibles CORE qui ne sont pas
des quasars sont des étoiles situées dans le locus étoiles/quasars. La nombre de cibles quasars
étant raisonnable pour BOSS, tous les spectres sont inspectés visuellement, afin d’améliorer la
pureté de l’échantillon final.
Pour le relevé eBOSS, l’identification est plus simple, car pour des quasars situés dans la gamme
0, 9 < z < 2, 2, la raie MgII est toujours présente dans le spectre. En revanche, la magnitude
limite d’observation des cibles quasars est plus grande que pour BOSS. Il est alors diﬃcile pour
le pipeline de correctement identifier ces cibles peu brillantes. Le nombre de cibles quasars est
toutefois beaucoup trop important pour qu’elles soient toutes observées visuellement. Il a donc
été prévu que toutes les cibles cataloguées ZWARNING soient inspectées visuellement, ainsi
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que quelques autres cibles choisies aléatoirement pour contrôler la qualité de l’identification du
pipeline. Au total, environ 10 % de l’échantillon de cibles quasars devra être inspecté.
Chapitre 3
Du relevé à la fonction de corrélation
3.1 Mesurer ⇠(r)
3.1.1 Choisir un estimateur
Dans la section 1, nous avons déjà indiqué que la fonction de corrélation ⇠(r) d’une distribution
était l’excès de probabilité de trouver deux objets séparés par une distance r par rapport à une
distribution homogène. Une méthode directe pour mesurer ⇠(r) est alors de compter le nombre de
paires d’objets séparés par une distance r± r, divisé par le nombre de paires d’objets attendu
pour une distribution homogène de même densité moyenne.
Si on estime ⇠(r) de cette manière, deux problèmes surviennent. Le premier est lié à la géométrie
du relevé : certaines paires d’objets ne peuvent être prises en compte car l’un de deux éléments
de la paire se situe en dehors du relevé. Un second problème vient du nombre de fibres à attribuer
aux cibles BOSS et eBOSS, limité à 1000 par plaque d’observation. Les plaques étant circulaires,
les zones de recouvrement de plaques sont observées plusieurs fois : la probabilité de pouvoir
observer une cible n’est donc pas la même sur toute la surface du relevé, puisque la zone en
question est exposée plus d’une fois. Nous définissons cette probabilité, nommée complétude
(completeness en anglais), comme :
C =
Nobserve´es +Ncollisions
Ncibles  Nconnues , (3.1)
Nous calculons cette quantité dans chaque polygone du relevé. Ces derniers sont définis comme
les surfaces délimitées par des intersections de calottes 1 sur la sphère céleste. Nobserve´es est le
nombre de cibles qui ont reçues une fibre au sein du polygone considéré, Ncibles le nombre de
cibles de l’échantillon CORE, Ncollisions le nombre de cibles non-observées car trop proches d’une
cible recevant une fibre (voir section 2.5.1) et Nconnues le nombre de cibles déjà connues et non-
réobservées. Ces dernières sont donc retirées du nombre total de cibles. Une complétude égale
à 1 signifie que l’on a observé toutes les cibles souhaitées dans le polygone. Notons également
qu’il s’agit d’une complétude observationnelle : nous traiterons les eﬀets d’incomplétude de la
sélection de cibles BOSS et eBOSS dans la section 3.3. La figure 3.2 montre la complétude des
relevés BOSS et eBOSS. À partir du chunk 13, le relevé BOSS donne la priorité aux quasars de
1. Qui représentent ici les projections sur le ciel des plaques du relevé.
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(a) BOSS NGC (b) BOSS SGC
(c) eBOSS NGC
(d) eBOSS SGC
Figure 3.1 Complétude du relevé BOSS et eBOSS. Les zones dans le SGC de BOSS avec une
complétude plus faible aux centres de plaques correspond aux chunks 12 et 13 dans lesquels les
cibles galaxies ont la priorité sur les cibles quasars en cas de collisions. Pour le NGC d’eBOSS,
on voit clairement se détacher une zone où la complétude est plus élevée : cette zone correspond
au relevé SEQUELS, dont les plaques étaient plus proches que pour le reste du relevé eBOSS.
La probabilité qu’une cible quasar soit située sur plus d’une plaque est plus élevée, d’où la
complétude plus importante du relevé SEQUELS.
l’échantillon CORE, dont la densité de cible est faible : cela explique pourquoi la complétude du
relevé BOSS est presque de 100 %.
Pour corriger les inhomogénéités de complétude du relevé, un catalogue random de plusieurs
millions d’objets est généré sur l’ensemble de la zone du ciel observée par le relevé. Leurs coor-
données angulaires sont choisies de manière aléatoire et homogène dans chaque polygone, en ne
respectant qu’une condition : le nombre d’objets compris dans chaque polygone doit être propor-
tionnel à l’aire du polygone multipliée par sa complétude. À chaque objet du catalogue random
est attribué un redshift, tiré selon la même distribution que celle des données. Les distributions
de redshift des quasars BOSS et eBOSS sont montrées sur la Figure 3.3. Au final, le catalogue
random est une distribution «homogène» d’objets possédant les mêmes propriétés géométriques
que le relevé. Nous allons pouvoir comparer le nombre de paires de quasars de nos relevés à cette
distribution homogène d’objets.
Pour estimer ⇠(r), il reste à calculer DD(r), le nombre de paires de quasars séparés par une
distance r, DR(r), le nombre de paires entre un quasar et un objet du catalogue random, et
RR(r), le nombre de paires d’objets du catalogue random. Nous définissons dd(r), dr(r) et rr(r),
les mêmes quantités normalisées par le nombre total de paires :
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Figure 3.2 Agrandissement de la Figure 3.2 pour le NGC eBOSS. On voit clairement se
détacher une zone où la complétude est plus élevée : cette zone correspond au relevé SEQUELS,
dont les plaques étaient plus proches que pour le reste du relevé eBOSS, ce qui augmente le
nombre de cibles disponibles par deg2, d’où la complétude plus importante du relevé SEQUELS.
dd(r) =
2
nq(nq   1)DD(r) ,
dr(r) =
1
nrnq
DR(r) ,
rr(r) =
2
nr(nr   1)RR(r) ,
(3.2)
où nq est le nombre total de quasars dans le relevé, et nr le nombre total d’objets du catalogue
random. À partir ce ces trois quantités, il est possible de définir diﬀérents estimateurs de ⇠(r).
Pour cette analyse, nous ne nous intéresserons qu’à l’estimateur de Landy-Szalay :
d⇠(r) = dd(r)  2dr(r) + rr(r)
rr(r)
. (3.3)
Nous choisissons cet estimateur car il s’agit d’un estimateur présentant une variance minimale
[62] pour calculer ⇠(r), et car il n’est pas biaisé.
3.1.2 Quelques aspects techniques
Les masques
Certaines zones du ciel sont problématiques pour diverses raisons :
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— Il est diﬃcile de sélectionner des quasars autour des étoiles très brillantes, ou des galaxies
trop lumineuses. La lumière émise par ces objets biaise le flux et les couleurs des sources
situées à proximité, et introduit de fortes inhomogénéités dans la sélection de cibles quasars.
— La photométrie utilisée pour la sélection de cibles peut être de très mauvaise qualité à
certaines positions angulaires : sans information photométrique fiable, il est diﬃcile de
sélectionner les cibles quasars.
— Le centre de chaque plaque est occupé par une tige métallique permettant de courber la
plaque afin qu’elle s’adapte parfaitement au plan focal du télescope (voir section 2.3.3) : il
est donc impossible de placer une fibre au centre des plaques.
— Pour le relevé BOSS, la sélection des cibles quasars XDQSO ne débute qu’à partir du
chunk 12 (voir section 2.4). Pour les chunks 12 et 13, les galaxies des échantillons LOWZ
et CMASS sont prioritaires sur les quasars en cas de collisions de cibles (voir section 2.5.1).
Nous sommes donc obliger de masquer les chunks 1 à 13 pour nous assurer que l’observation
des cibles quasars est homogène.
Des masques angulaires sont définis en terme de polygones pour chacun des eﬀets décrits dans la
liste précédente. Nous retirons de notre analyse toutes cibles CORE, quasars, et objets du cata-
logue random qui se situent à l’intérieur de ces masques, afin d’homogénéiser notre échantillon de
données. En pratique, la librairie mangle [63] permet de définir facilement des polygones sur une
sphère, et de déterminer dans quel polygone se situe chaque objet des diﬀérents catalogues. Les
routines de cette librairie permettent de calculer aisément la complétude dans chaque polygone,
de déterminer si un objet se situe à l’intérieur de l’un des masques, et de générer le catalogue
random.
Les catalogues de quasars
Pour mesurer ⇠(r), il est nécessaire de créer pour chaque relevé un catalogue de quasars en
combinant les informations des catalogues de cibles, et des catalogues spAll et VAC (pour Value
Added Catalog), qui contiennent respectivement les résultats de l’analyse des spectres par le
pipeline et par l’inspection visuelle. Puisque pour mesurer ⇠(r), nous avons besoin d’une sélection
de cibles homogène, nous réduisons le catalogue de cibles à l’échantillon CORE. Nous retirons
toutes cibles situées dans l’un des masques définis dans la section précédente. Ensuite, nous
conservons chaque cible CORE à laquelle correspond un spectre dans le fichier spAll.
L’identification des quasars est diﬀérente pour les quasars BOSS et eBOSS. Pour le relevé BOSS,
si le spectre est identifié comme un spectre de quasar dans le catalogue VAC et que la mesure
de son redshift est fiable, nous conservons cette cible et lui attribuons ce redshift. Pour le relevé
eBOSS, nous conservons le spectre s’il est identifié comme un spectre de quasar par le pipeline
et s’il ne rentre pas dans la catégorie ZWARNING (voir section 2.6) : nous lui attribuons alors
le redshift donné par le pipeline.
Tout quasar déjà connu avec un redshift supérieur à 2,15 est réobservé, afin de maximiser le
rapport signal sur bruit de leur spectre (important pour les analyses Lyman ↵). Pour l’échantillon
de quasars BOSS, situé dans la gamme 2, 2 < z < 3, 5, cela signifie que tous les quasars connus
peuvent être traités comme n’importe quel autre quasar. Pour l’échantillon de quasars eBOSS,
la plupart des quasars déjà connus ne sont pas ré-observés. Nous récupérons les informations sur
le redshift dans les catalogues quasars SDSS et BOSS. Par définition, la complétude des quasars
connus vaut 1 : or, il est nécessaire que tous les quasars aient la même complétude pour ne pas
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Échantillon Nquasars
BOSS NGC 64 625
BOSS SGC 9 539
BOSS 74 164
eBOSS NGC 60 623 (dont 13839 connus)
eBOSS SGC 52 980 (dont 7299 connus)
eBOSS 113 603 (dont 21138 connus)
Table 3.1 Nombres de quasars dans les catalogues finaux BOSS et eBOSS.
introduire d’inhomogénéités. Nous attribuons donc à chaque quasar connu une probabilité de
survie qui est égale à la valeur de la complétude du polygone dans lequel il se situe.
La Figure 3.3 montre les distributions en fonction du redshift des catalogues de quasars BOSS
et eBOSS, et la Table 3.1 donne le nombre de quasars contenus dans les catalogues BOSS DR12
[64] et eBOSS (données prises jusqu’en Avril 2016).
Calculer les paires d’objets
Le calcul de DD(r), DR(r) et RR(r) nécessite de calculer les distances entre les objets du
catalogue de quasars et du catalogue random. Les positions de ces objets sont initialement
mesurées en coordonnées observationnelles ↵,  , z (ascension droite, déclinaison et redshift). Les
coordonnées observationnelles sont d’abord converties en coordonnées sphériques r, ✓,  suivant
les relations suivantes :
r =
c (z)
H0
,
✓ = 90    ,
  = ↵ .
(3.4)
La première équation fait intervenir la distance propre  (z) (voir section 1.3.3). Pour calculer
cette quantité, il est nécessaire de connaître les valeurs de ⌦m et ⌦⇤ : on utilise ici les valeurs
obtenues par la collaboration Planck en 2013 [28]. Les coordonnées sphériques obtenues sont
ensuite converties en coordonnées cartésiennes x, y, z.
Le calcul des distances entre objets peut s’avérer gourmand en temps de calcul, en particulier
pour les distances entre les nombreuses paires d’objets du catalogue random. Nous nous conten-
tons de calculer les paires jusqu’à une distance r plus petite que la taille maximale du relevé.
Nous utilisons le software CUTE [65] pour calculer les distances entre paires d’objets, qui fait
appel aux librairies de parallélisation OpenMP et permet de s’aﬀranchir du calcul de paires
inutilisées dans l’analyse.
La fonction de corrélation ⇠(r) est mesurée dans des intervalles de largeur  r. La largeur des
intervalles n’étant pas négligeable, il est important de prendre des précautions quant à la valeur
de r à laquelle ⇠(r) est estimée. Si on considère que DD(r) est l’ensemble des paires situées entre
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Figure 3.3 Distribution n(z) pour les catalogues de quasars eBOSS (en haut) et BOSS (en
bas). Les histogrammes rouges correspondent au NGC, les bleus au SGC.
r    r2 et r +  r2 , on estime ⇠(r) à la distance r =
R r+ 2
r  2
DD(s)s ds/
R r+ 2
r  2
DD(s) ds, qui est la
moyenne de r pondérée par l’inverse du carré de l’erreur Poissonienne sur DD(r).
3.2 Estimer l’erreur statistique
3.2.1 Origines des erreurs statistiques en cosmologie
En cosmologie, deux eﬀets vont limiter la précision de la mesure d’observables : la variance
cosmique et le shot-noise (bruit de grenaille en français). La mesure d’une observable a lieu dans
un volume d’observation limité, dans lequel il n’est possible de mesurer qu’un nombre fini de
modes de Fourier (voir section 1.4.3). Cet eﬀet, nommé variance cosmique, réduit le nombre
de modes observables, et limite la précision des mesures. Il aﬀecte particulièrement les grandes
échelles (petit k ou grand r). L’eﬀet de shot-noise vient du fait que les quasars ne sondent pas
de manière continue la distribution de matière de l’univers. Nous n’avons alors accès qu’à une
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information limitée sur l’amplitude de chaque mode, et cet eﬀet augmente l’erreur statistique
sur notre mesure. L’erreur statistique relative sur un mode k est alors [25] :
 P (k)
P (k)
=
✓
nP (k) + 1
nP (k)
◆
, (3.5)
où n représente la densité de quasars. Il est possible de réduire l’erreur due au shot-noise en
augmentant le nombre de quasars dans le relevé. En revanche, à partir du moment où nP >> 1,
 P /P tend vers 1, car le terme de variance cosmique domine l’erreur statistique. Il devient
alors impossible de gagner en précision sur la mesure. Notons par ailleurs que dans le cas d’une
expérience (parfaite) donnant accès à l’intégralité de la distribution continue de matière noire,
le volume observable total est toujours limité (4⇡ z) : la composante de variance cosmique
implique donc une limite inférieure sur l’erreur statistique d’une observation.
3.2.2 La méthode des bootstraps appliquée aux échantillons de quasars BOSS
et eBOSS
La méthode classique d’estimation de l’erreur statistique passe habituellement par la simulation
de catalogues de quasars, produit avec un biais identique à celui de la fonction de corrélation des
données. Il est ainsi possible d’obtenir un grand nombre de réalisations d’univers diﬀérentes, dans
le même volume d’observation et avec la même densité de quasars, et de mesurer ⇠(r) pour chaque
réalisation. Le calcul de la covariance des réalisations de l’observable permet alors d’en estimer
la matrice de covariance. Pour le relevé BOSS, aucun catalogue simulé n’est disponible. C’est
pourquoi pour les analyses de ce relevé, nous devons utiliser des techniques de rééchantillonage.
Nous nous intéressons ici à la méthode des bootstraps [66].
Le principe de cette méthode est le suivant. Soit un estimateur ✓ˆ(x1, x2, ..., xn), où les n quantités
xi sont des réalisations indépendantes de la même variable aléatoire, choisie suivant une distri-
bution inconnue. La première étape consiste à sélectionner n fois de manière aléatoire et avec
remise les quantités xi : on obtient ainsi, par exemple, un échantillon X0 = (x4, xn 2, ..., x6). On
tire ainsi N ensemble Xi. On peut alors estimer la variance de l’estimateur ✓ par :
dvar✓ = var(✓ˆ(X⇤1 , X⇤2 , ..., X⇤n)) . (3.6)
Dans le cas de notre analyse, nous identifions b✓ à b⇠(r), et les xi au nombre de paires de sous-
régions du relevé, que nous allons décrire dans la partie suivante.
La première étape consiste à diviser le relevé en N cellules de volume égal, corrigé de la com-
plétude. Pour cela, nous délimitons des cellules rectangulaires (en ↵,  ) de manière à ce qu’elles
contiennent le même nombre d’objets issus du catalogue random (voir Figure 3.4). Nous comp-
tons ensuite le nombre de paires de quasars au sein de chacune de ces cellules et déterminons
ainsi N sous-échantillons {DDi(r),DRi(r),RRi(r)}. Pour obtenir une réalisation, nous sélection-
nons avec remise N sous-échantillons, sommons leurs nombres de paires, puis calculons ⇠(r).
Nous répétons cette procédure et obtenir ainsi n réalisations de ⇠(r). Nous calculons ensuite la
matrice de covariance :
Cov(⇠(r), ⇠(r0)) =
1
n  1
nX
i=1
(⇠i(r)  ⇠¯(r))(⇠i(r0)  ⇠¯(r0)) . (3.7)
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Figure 3.4 Cellules de bootstraps pour le NGC BOSS. Afin de réduire le nombre de cellules dis-
continues dues à la géométrie particulière du relevé de quasars BOSS, les cellules sont délimitées
en projection azimutale équivalente de Lambert [67].
Si nous procédons ainsi, nous commettons l’erreur de ne pas prendre en compte les paires de
quasars situées à cheval sur deux cellules. Nous aurons alors un déficit systématique du nombre de
paires par rapport à celui du relevé. Ce déficit sera de plus en plus important avec l’augmentation
de r. Nous risquons donc de mal estimer la matrice de covariance aux grandes échelles, qui
sont des échelles cruciales pour la mesure de l’homogénéité cosmique (voir Chapitre 4). Pour
contourner ce problème, nous procédons comme suit. Pour une cellule i de bootstraps, nous
sélectionnons aléatoirement N/2 autres cellules. Nous sommons les nombres de paires DD(r),
DR(r) et RR(r) entre deux objets de la cellule, et entre un objet de cette cellule et des N/2
cellules sélectionnées : ceci constitue notre sous-échantillon. Nous réalisons cette opération pour
chacune des N cellules de bootstraps de notre relevé, en prenant garde à ne pas combiner plus
d’une fois deux cellules pour éviter de compter plusieurs fois la même paire. Cette condition
implique que N soit impair. Pour obtenir une réalisation, il ne reste qu’à choisir au hasard
N sous-échantillon (avec remise), sommer les paires, calculer ⇠(r) et d’estimer la matrice de
covariance à partir de l’équation 3.7.
La Figure 3.5 montre les diﬀérentes fonctions de corrélation ⇠i(r)mesurées pour 1000 réalisations,
et la Figure 3.6 montre que les erreurs obtenues à partir des réalisations de bootstraps sont
nettement supérieures à de simples erreurs Poissoniennes, en particulier aux petites échelles.
Même si cette méthode est plus fiable que l’utilisation d’erreurs Poissoniennes, elle possède
certaines limites. En théorie, la méthode des bootstraps ne peut s’employer que dans le cas où
les sous-échantillons sont totalement décorrélés : il est évident que ce n’est pas le cas ici, car
les quasars qui composent nos sous-échantillons sont corrélés entre eux. La seconde limite vient
du fait que cette méthode ne prend pas en compte la variance cosmique : la variance est donc
sous-estimée. Pour le relevé de quasars BOSS, la densité de traceurs est suﬃsamment faible
pour que l’erreur statistique soit dominée par le terme de shot-noise, et que l’impact de la
variance cosmique sur l’erreur statistique soit négligeable. Pour le relevé eBOSS, nous sommes
pour l’instant dominé par le shot-noise : cependant, lorsque le relevé sera complet, il ne sera
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Figure 3.5 Ensemble des réalisations de bootstraps (en bleu), valeur moyenne de bootstraps et
sa variance en rouge. Sous la courbe rouge, la courbe noire représentant la fonction de corrélation
des données suit exactement la valeur moyenne des bootstraps : ce test nous permet de nous
assurer qu’aucune paire d’objets n’ait été manquée.
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Figure 3.6 Comparaison entre erreurs Poissoniennes (ligne noire) et erreurs bootstraps (ligne
rouge) pour le NGC BOSS.
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Figure 3.7 Matrice de corrélation avant (à gauche) et après (à droite) corrections des eﬀets
systématiques (voir section 3.3). La plupart des éléments non diagonaux disparaissent après
correction.
plus possible de négliger le terme de variance cosmique. Nous devrons donc, à terme, utiliser
des catalogues simulés si l’on veut correctement estimer l’erreur statistique du relevé eBOSS. La
dernière limite émerge de la présence de divers eﬀets systématiques impactant le relevé : si la
mesure de l’observable change suivant la position sur le ciel à cause de tels eﬀets, la variance
entre les réalisations augmente. L’erreur obtenue à partir des boostraps est alors mélangée à
l’erreur systématique : la Figure 3.7 montre en eﬀet que la correction des eﬀets systématiques
(voir section 3.3) change significativement la matrice de corrélation des données. Les termes non-
diagonaux qui apparaissent dans la matrice de l’échantillon non-corrigé de la Figure 3.7 sont un
produit des eﬀets systématiques.
3.2.3 Influence de diﬀérents paramètres sur l’estimation de la matrice de
covariance
Dans cette partie, nous étudions l’influence de diﬀérents paramètres sur l’estimation des matrices
de covariances par la méthode des bootstraps.
Le premier test consiste à observer l’évolution de la covariance avec le nombre de cellules N
et le nombre de réalisations de bootstraps n. La Figure 3.8 montre que ces deux paramètres
n’influencent pas l’amplitude de la variance. En revanche, elle est plus bruitée lorsque n et N
sont petits. Les Figures 3.9 et 3.10 montrent l’évolution de la matrice de corrélation du NGC
BOSS en fonction de ces mêmes paramètres. On constate que les matrices obtenues sont plus
bruitées quand le nombre de cellules ou de réalisations sont faibles : il est donc souhaitable de
prendre des valeurs de N et n aussi grandes que possible. Toutefois, rappelons que la technique
des bootstraps n’est valable que dans l’hypothèse où les sous-échantillons sont indépendants.
L’amplitude de la fonction de corrélation des quasars étant importante à petite échelle, des
petites cellules seront donc plus corrélées que des grandes. Le gain en bruit étant limité à partir
de 201 cellules, nous conservons cette valeur pour l’analyse du NGC de BOSS. Pour des raisons
de temps de calcul, nous limitons également le nombre de réalisations à 1000, le gain en bruit
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Figure 3.8 Influence du nombre de cellules N (à gauche) et du nombre de réalisations de
bootstraps n (à droite) sur l’estimation de la variance.
étant limité au delà de cette valeur. Nous utilisons les mêmes paramètres pour le NGC et le SGC
du relevé eBOSS. Le SGC de BOSS étant nettement plus petit, 81 cellules sont suﬃsantes pour
obtenir une estimation fiable de la matrice de covariance.
Afin de limiter la contribution à l’erreur statistique totale des termes DR(r) et RR(r), il est pré-
férable de générer un grand nombre d’objets randoms, tout en sachant que cela mène à un temps
calcul important (/ nr log nr). La Figure 3.11 montre la mesure de la fonction de corrélation
BOSS et de sa variance en fonction du nombre de randoms. Nous voyons que la variance diminue
avec le nombre de randoms. En revanche, ce nombre influence peu les termes non-diagonaux de
la matrice de covariance : les diﬀérences de contraste entre les diﬀérentes matrices de corrélation
de la Figure 3.12 proviennent de la normalisation par rapport à la variance, plus importante avec
un faible nr. Pour l’ensemble de notre analyse, nous décidons de générer des catalogues randoms
avec une densité environ 100 fois supérieure à celle des catalogues quasars.
3.3 Étude des eﬀets systématiques
3.3.1 Inhomogénéité de la sélection des cibles quasars
Afin de mesurer ⇠(r), il est nécessaire d’avoir une eﬃcacité de sélection de cibles quasars ho-
mogène sur l’ensemble du relevé. La sélection XDQSO (voir section 2.4.3) respecte en théorie
ce prérequis pour le relevé BOSS, à condition de ne sélectionner que les quasars observées à
partir du chunk 12. Pour la sélection des quasars eBOSS, la sélection XDQSO est utilisée pour
l’ensemble de la prise de données. L’application des masques de sources brillantes (étoiles ou
galaxies) ainsi que de ceux délimitant les zones où la photométrie SDSS est de mauvaise qualité
permet de retirer de l’analyse les zones du relevé où les algorithmes de sélection de cibles ne
peuvent pas être fiables. Malgré cela, nous allons mettre en évidence les limites de l’homogé-
néité de la sélection des cibles quasars, et nous allons présenter des techniques permettant d’en
corriger les eﬀets.
L’eﬃcacité de la sélection des cibles dépend du redshift des quasars. L’utilisation d’un catalogue
random ayant la même distribution en redshift que les données permet de corriger cet eﬀet : cela
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Figure 3.9 De gauche à droite et de haut en bas : matrice de corrélation du relevé BOSS
(après traitement des eﬀets systématiques) à partir de 25, 51, 101, 201, 301 et 401 cellules de
bootstraps, pour 1000 réalisations. Le bruit de la matrice de corrélation diminue avec le nombre
de cellules.
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Figure 3.10 De gauche à droite et de haut en bas : matrice de corrélation du relevé BOSS
(après traitement des eﬀets systématiques) avec 100, 1000, 104 et 105 réalisations de bootstraps
(avec 201 cellules).
est vrai tant que la dépendance en redshift ne dépend pas de la position angulaire de la cible sur
le ciel.
Afin d’assurer une sélection homogène des cibles quasars, ainsi qu’un signal sur bruit suﬃsant
pour mesurer leur redshift, les sources sont sélectionnées jusqu’à une magnitude apparente maxi-
male de 22 (filtre g), et 21,85 (filtre r). Pour eBOSS, les limites sont repoussées jusqu’à 22
pour le filtre r. La limite de détection à 5   pour une source ponctuelle SDSS (appelée aussi
profondeur du relevé) se situe en moyenne à g = 23, 1 et r = 22, 7. La variation de la qualité de
la photométrie SDSS avec la position angulaire entraîne des variations de profondeur pouvant
atteindre ± 0,8 magnitude. Certaines sources peuvent donc se retrouver au seuil de la limite de
détection à 5  .
Puisque l’algorithme XDQSO prend en compte les erreurs sur la mesure des couleurs des sources
ponctuelles, et que ces erreurs dépendent de la valeur de la photométrie à la position angulaire
considérée, il peut arriver que leur probabilité XDQSO chute. Elles sont alors susceptibles de
passer en dessous du seuil de sélection PMIDZ = 0, 424. De plus, ces sources peu lumineuses
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Figure 3.11 Influence du nombre de randoms sur la mesure de ⇠(r) et de sa variance.
sont particulièrement sensibles à l’eﬀet de blending, qui se traduit par une altération de la
couleur mesurée à cause de sources lumineuses situées à leur proximité. La manière la plus simple
de réduire l’inhomogénéité de la sélection de cibles est de réaliser une coupure en magnitude
apparente afin de retirer les sources les moins brillantes, qui sont les plus sensibles à ce biais.
Pour déterminer le meilleur compromis entre perte de statistique et réduction de cet eﬀet sys-
tématique, nous allons faire varier la coupure en magnitude apparente (corrigée de l’extinction
galactique [68]) sur les catalogues quasars BOSS et eBOSS. La Figure 3.13a montre le résultat de
cette opération pour des coupures allant de 21,9 à 20,7 pour le filtre i pour le relevé BOSS. ⇠(r)
évolue jusqu’à une valeur de coupure d’environ 21,3 : une fois cette valeur atteinte, ⇠(r) n’évolue
plus significativement lorsque l’on resserre davantage la coupure. La Figure 3.13b montre qu’il
est nettement plus diﬃcile de tirer une conclusion pour le SGC de BOSS : la statistique est trop
faible pour mettre en évidence un eﬀet significatif. Toutefois, par souci d’homogénéité lorsque
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Figure 3.12 De gauche à droite et de haut en bas : matrice de corrélation du relevé BOSS
avec un nombre de randoms identique aux données, 10 fois plus important, 30 fois et 100 fois.
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Figure 3.13 Évolution de la fonction de corrélation en fonction de la coupure en magnitude
apparente dans le filtre i. Pour le relevé BOSS, ⇠(r) diminue progressivement avec la coupure,
puis se stabilise pour i 6 21, 3. Aucun eﬀet significatif n’est visible sur la fonction de corrélation
eBOSS.
nous voudrons combiner le NGC et le SGC de BOSS, nous appliquons également au SGC une
coupure à 21,3. Pour la fonction de corrélation du relevé eBOSS (Figures 3.13c et 3.13d), ⇠(r)
évolue peu lorsque l’on abaisse la coupure : nous n’appliquons donc aucune coupure en magnitude
apparente sur les catalogues de quasars eBOSS.
Malgré l’application d’une coupure en magnitude, il existe certaines régions du ciel où les sources
les moins brillantes peuvent être proche de la limite de détection à 5  , et passer sous le seuil de
probabilité XDQSO. La densité de quasars observés dans ces zones risque donc d’être plus faible.
La valeur de la profondeur m5  sur le ciel dépend de diﬀérentes quantités liées à la photométrie
du relevé :
m5  =  2, 5 log(AS
p
 sky 10
0.4 k Airmass) mext . (3.8)
Cette formule est valable pour tous les filtres photométriques. S est la largeur à mi-hauteur de la
fonction d’étalement du point (aussi nommé seeing) ;  sky le flux observé sur le ciel en l’absence
de source ponctuelle ; Airmass est la colonne de masse d’air (définie dans la section 2.3.2) ; mext
est l’extinction galactique, qui représente la correction à apporter à la magnitude apparente afin
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Filtre photométrique A k
u 0.387 0.49
g 0.218 0.17
r 0.241 0.10
i 0.297 0.06
z 0.665 0.06
Table 3.2 Valeurs des paramètres A et k pour les filtres u, g, r, i et z
de prendre en compte les eﬀets d’absorption par la poussière galactique. Les grandeurs A et k
dépendent du filtre photométrique considérée, et sont répertoriées dans la Table 3.2.
Les quasars étant des sources extragalactiques, leur densité ne devrait ni varier avec m5 , ni
avec aucune des autres grandeurs photométriques, car ces quantités sont liées à notre galaxie
ou aux conditions d’observation sur Terre. Seul la densité de cibles sélectionnées devrait varier :
elle doit augmenter lorsque la qualité de la photométrie se dégrade ou que le nombre de sources
ponctuelles augmente.
Nous réalisons un premier test en sélectionnant tous les quasars avec un seeing supérieur à
la valeur médiane de l’échantillon, puis calculons la fonction de corrélation de cet échantillon.
Nous calculons ensuite la fonction de corrélation pour les quasars restants et observons que les
deux fonctions de corrélation sont compatibles. En reproduisant la même opération pour chaque
quantité présente dans l’équation 3.8, nous obtenons le même résultat.
Nous utilisons la librairie Healpix [69] pour générer des cartes angulaires pour chacune de ces
quantités [70, 71]. Healpix permet de découper la sphère céleste en pixels de surface égale. Dans
chaque pixel, nous calculons la valeur moyenne de ces quantités, pour les filtres u, g, r, i et z, à
partir du fichier spAll qui recense les informations photométriques associées à la cible observée.
Si aucune fibre n’est présente dans l’un des pixels, nous attribuons à ce pixel la valeur moyenne
des 8 pixels voisins. Les diﬀérentes cartes obtenues avec le filtre i pour le SGC sont montrées
sur la Figure 3.14. Nous calculons ensuite le nombre de quasars et le nombres d’objets randoms
dans chaque pixel. En prenant le rapport des deux nombres dans chaque pixel, nous obtenons
ainsi un nombre proportionnel à la densité de quasars observés dans chaque pixel corrigée des
eﬀets de complétude.
À partir de ces cartes, il est possible d’étudier la variation de la densité de quasars observés en
fonction de ces quantités. La Figure 3.15 montre qu’il existe pour les deux relevés une variation
significative de la densité de quasars observés en fonction des diﬀérentes quantités, hormis pour
la densité stellaire. Nous corrigeons la densité de quasar en ajustant une simple loi linéaire sur
la dépendance en fonction de la profondeur, puis en appliquant à chaque quasar un poids égal
à l’inverse de la valeur de la fonction ajustée. Cette pondération fait disparaître la dépendance
de la densité de quasars avec le seeing, l’airmass et le flux du ciel. Enfin, la dépendance avec
l’extinction galactique est réduite. La Figure 3.16 montre également que la dépendance ajustée
sur la profondeur est le NGC et le SGC, et pour toutes les tranches en redshift.
Pour corriger ⇠(r), nous avons le choix entre appliquer aux quasars l’inverse des poids obtenus
à partir de la courbe ajustée sur la Figure 3.15, ou bien appliquer directement les poids obtenus
aux objets du catalogue random. La Figure 3.17 montre que les deux méthodes de correction ne
produisent pas de diﬀérences significatives. Nous choisissons la seconde solution, car cela revient
à appliquer aux randoms la completeness de la sélection de cibles. Cette correction permet de
prendre en compte le fait que lorsqu’aucun quasar n’est observé dans une zone où la photométrie
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(c) Airmass (d) Flux du ciel
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Figure 3.14 Distribution angulaire de la densité d’étoile, du seeing, de l’airmass, du flux
du ciel, de l’extinction galactique et de la profondeur pour le SGC. Toutes les grandeurs sont
obtenues pour le filtre photométrique i. Les cartes sont générées avec un paramètre de résolution
Nside = 256.
est de mauvaise qualité, il est plus probable que la sélection ait manqué des quasars que dans
une zone où la photométrie est de bonne qualité.
Enfin, la Figure 3.18 montre que l’application de la pondération suﬃt à corriger la plupart des
eﬀets systématiques. Il est donc possible de se passer de la coupure en magnitude apparente
pour le relevé BOSS. Toutefois, pour optimiser l’homogénéité de la sélection, il est préférable de
combiner pondération et coupure en magnitude apparente, au prix d’une perte de statistique.
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Figure 3.15 Évolution de la densité de quasars observés pour les relevés BOSS et eBOSS en
fonction des diﬀérentes quantités issues de la photométrie SDSS. La densité moyenne est norma-
lisée à 1, et est corrigée pour les eﬀets de complétude. La ligne noire représente la densité initiale,
la ligne rouge la densité après correction en fonction la profondeur. Les erreurs sont obtenues
à partir de la déviation standard des pixels du bin considéré. Les histogrammes correspondent
aux distributions de pixels des cartes Healpix.
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Figure 3.16 Évolution de la dépendance de la densité de quasars avec la profondeur en fonction
du redshift.
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Figure 3.17 Comparaison entre la pondération appliquée aux quasars et la pondération appli-
quée aux randoms.
3.3.2 Eﬀets liés à l’erreur sur l’identification et la mesure du redshift des
quasars
Nous déjà avons mentionné dans la partie 2 les incertitudes sur la mesure de la position des
quasars. L’incertitude sur la position angulaire correspond à des distances transverses de l’ordre
du kpc. Celle sur la mesure du redshift correspond à des distances radiales de l’ordre du Mpc :
si cette erreur n’est que statistique, elle induit une diminution de l’amplitude de la fonction de
⇠(r) aux petites échelles (qui se combine avec les RSDs, voir section 3.4.3). Puisque nous nous
intéressons essentiellement à des échelles plus importantes que la dizaine de Mpc, nos analyses
ne sont que peu impactées par cet eﬀet.
Pour le relevé eBOSS, une partie des quasars a déjà été observée par les relevés SDSS I-II et
BOSS. La nature des cibles quasars connues a été déterminée par inspection visuelle, alors que
celle des autres cibles l’a été par le pipeline (voir section 2.6). L’inspection visuelle est plus
performante que le pipeline. On a donc deux types de cibles qui ne sont pas identifiées avec
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Figure 3.18 Pondération avec et sans coupure en magnitude pour l’échantillon de quasars
BOSS.
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Figure 3.19 Évolution de l’eﬃcacité d’identification en fonction du numéro de fibre et de la
distance de la fibre au centre de la plaque. La courbe rouge correspond aux nouveaux quasars
eBOSS, la courbe noire aux quasars SEQUELS, qui ont été inspectés visuellement. Les courbes
pointillées bleus sont ajustées sur les données.
la même eﬃcacité, ce qui peut générer une erreur systématique. De plus, cette eﬃcacité est
susceptible de varier avec le rapport de signal sur bruit, en particulier pour le pipeline. Or, le
rapport signal sur bruit d’un spectre varie suivant la position de sa fibre dans les spectrographes :
les bords des spectrographes, où sont situées les fibres dont les numéros sont proches de 0, 500
et 1000, produisent des spectres en moyenne plus bruités. Le numéro de fibre est de plus corrélé
avec sa position dans le plan focal du télescope. Les fibres avec un identifiant proche de 0, 500, ou
1000 sont donc à la fois situées en bord de plan focal, et en bord de spectrographe : il existe donc
un risque de voir apparaître un eﬀet systématique pour des distances de l’ordre de la largeur des
plaques.
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Figure 3.20 Eﬃcacité d’identification en fonction de la distance au centre, avant (en rouge) et
après (en bleu) correction en fonction du numéro de fibre (voir équation 3.9), pour les nouveaux
quasars eBOSS.
La Figure 3.19 montre le rapport entre le nombre de quasars identifiés par le pipeline et le nombre
de cibles en fonction du numéro de fibre et de la distance de la fibre par rapport au centre. Nous
observons une variation significative de l’eﬃcacité d’identification suivant la position de la cible
sur la plaque. Nous nous intéressons ensuite au rapport entre le nombre de quasars identifiés par
inspection visuelle et le nombre de cibles pour les plaques SEQUELS : nous constatons que la
dépendance est moins significative, et que la proportion de cibles identifiées comme quasar est
en moyenne plus importante. Comme pour la correction pour la profondeur, nous ajustons une
courbe à la dépendance en fonction du numéro de fibre :
NQSO
Nfibers
(nfiber) =  a cosh
✓
xmod500  250
b
◆2
+ c . (3.9)
Nous appliquons ensuite à chaque quasar identifié par le pipeline un poids inverse à cette loi.
Si nous calculons à nouveau la dépendance du rapport quasars sur cibles en fonction de r, nous
constatons qu’elle est atténuée, comme le montre la Figure 3.20.
Pour les quasars déjà connus, nous leur appliquons l’inverse de la valeur moyenne obtenue à
partir des plaques SEQUELS. Idéalement, nous souhaiterions appliquer une correction similaire
à celle de l’équation 3.9, mais nous n’avons pas accès à l’information sur la position de la fibre
dans le spectrographe et sur la plaque pour l’ensemble des quasars SDSS et BOSS. Nous nous
contentons donc d’une valeur moyenne afin de prendre en compte la diﬀérence d’eﬃcacité entre
quasars connus et non connus. La Figure 3.21 montre l’influence de cette correction sur ⇠(r).
L’eﬀet de la pondération des quasars identifiés par le pipeline avec le numéro de fibre est en fait
négligeable : l’eﬀet montré sur la Figure 3.21 provient essentiellement de la diﬀérence entre la
valeur moyenne des poids attribués aux quasars connus et aux quasars nouvellement observés.
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Figure 3.21 Influence de la correction par rapport au numéro de fibres sur ⇠(r). On voit que
la correction, une fois combinée à celle de la pondération du catalogue random par rapport à la
profondeur, n’a que peu d’eﬀet.
3.3.3 Traiter les collisions de fibres
Dans la section 2.5.1, nous avons mentionné la présence de «collisions» de fibres lors de la
prise des données. Il serait incorrect de traiter ces cibles manquées comme un simple eﬀet de
complétude, car ce procédé distribuerait à l’ensemble du polygone le fait que l’on ait manqué une
cible dans un rayon de 62” autour de la cible observée. Nous appliquons la méthode suivante pour
toute cible en collision et non-observée. Si au moins un quasar se trouve à une distance inférieure à
62” de la cible, nous augmentons d’une unité le poids de ce quasar. Nous incrémentons également
le terme Ncollisions du polygone du quasar pour le calcul de la complétude (voir équation 3.1).
Dans le cas où plusieurs quasars se situent à moins de 62” de la cible manquée, nous augmentons
uniquement le poids du quasar le plus proche de la cible. Si la cible est en collision avec une
cible n’étant pas un quasar, nous la retirons de l’échantillon. Cette technique de traitement de
collisions est également utilisée pour l’étude de la structuration des galaxies [72]
Cette technique de correction repose sur deux hypothèses. La première considère que toute cible
en collision avec un quasar est également un quasar : la figure 3.19 montre qu’en eﬀet, pour le
relevé eBOSS, 84 % des cibles sont des quasars. De plus, l’amplitude de la fonction de corrélation
des quasars étant importante à petite échelle, la probabilité que deux cibles séparées par une
petite distance angulaire soient deux quasars est plus importante que celle d’avoir une ou deux
cibles non-quasars. Cela justifie la seconde hypothèse, selon laquelle deux quasars proches ont une
grande probabilité d’avoir des redshifts similaires. Augmenter les poids des quasars en collision
revient à considérer que les deux cibles sont des quasars appartenant au même amas.
Nous testons l’influence du traitement des collisions sur ⇠(r) dans le cas du relevé eBOSS en
comparant deux méthodes de traitement des collisions. La première méthode consiste à aug-
menter le poids des quasars en collision, comme décrit dans les deux paragraphes précédents.
La seconde méthode consiste ne pas augmenter le poids des quasars en cas de collision avec une
autre cible CORE : cette méthode implique de recalculer la complétude sans le terme Ncollisions,
Du relevé à la fonction de corrélation 76
100 101 102
r[h 1.Mpc]
0
2
4
6
8
10
r⇠
(r
)
Figure 3.22 Fonction de corrélation pour deux traitements de collisions de cibles diﬀérents.
Les points noirs sont obtenus en calculant en utilisant la méthode de pondération, les points
rouges sont obtenus en retirant simplement les cibles en collision.
et de générer un nouveau catalogue d’objets randoms. La Figure 3.22 montre ⇠(r) à petite échelle
pour les diﬀérentes méthodes de traitement des collisions : nous constatons que les résultats sont
très similaires. Pour le relevé BOSS, puisque la densité de cibles quasar est faible, le nombre de
collision l’est également : la correction a donc peu d’eﬀet.
3.4 Mesure du biais et de la dispersion de vitesses des quasars
3.4.1 Modéliser ⇠(r)
Pour prédire la fonction de corrélation des quasars, nous calculons le spectre de puissance du
modèle ⇤CDMgrâce à CAMB [73]. À partir d’un jeu de paramètres cosmologiques, CAMB fait
évoluer le spectre de puissance primordial jusqu’à un redshift choisi. En utilisant une technique
de transformée de Fourier rapide (Fast Fourier Transform, FFT), nous le convertissons ensuite
en fonction de corrélation. Pour l’ensemble des analyses de ce document, nous utiliserons les
paramètres PLANCK 2013 (voir Tableau 1.1). CAMB, combiné avec HALOFIT [74], permet
également de prendre en compte des eﬀets non linéaires, qui vont essentiellement modifier ⇠(r)
à petit r. Enfin, nous appliquons un modèle de RSDs pour obtenir la fonction de corrélation des
quasars, comme défini dans la section 1.6.
Nous allons comparer nos données à deux modèles de fonction de corrélation. Le premier est un
modèle CAMB linéaire, avec un biais linéaire (c’est-à-dire un biais constant, voir équation 1.42).
Pour comparer notre mesure à des échelles plus petites, nous les comparons également à un
modèle CAMB avec eﬀets non-linéaires, et un modèle de biais prenant en compte la dispersion
des vitesses des quasars  Q (voir équation 1.45). L’ensemble des ajustements sont réalisés en
utilisant l’algorithme de minimisation Minuit.
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Figure 3.23 Mesure de r.⇠(r) pour les échantillons BOSS et eBOSS (points noirs). La courbe
bleue correspond au modèle linéaire, et la courbe rouge correspond au modèle non-linéaire.
3.4.2 Mesures de bQ et comparaison au modèle ⇤CDM
La Figure 3.23 montre l’ajustement des données BOSS et eBOSS sur nos deux modèles, sur
une portée en r allant de 10 à 85 h 1Mpc pour le modèle linéaire, et de 2 à 85 h 1Mpc pour le
modèle non-linéaire. L’amplitude de la fonction de corrélation est plus faible pour l’échantillon de
quasars eBOSS que pour l’échantillon de quasars BOSS. Quand le redshift diminue, l’amplitude
de la fonction de corrélation de la matière augmente avec le facteur de croissance des structures
(voir section 1.5.2) : nous observons l’inverse pour les quasars sur la Figure 3.23. Par conséquent,
le biais des quasars bQ diminue avec z.
Pour l’échantillon de quasars BOSS dans la gamme 2, 2 < z < 2, 8, si on ajuste le modèle
linéaire, nous obtenons bQ = 3, 86 ± 0, 11 ( 2 = 6, 6 pour 6 degrés de liberté). Pour le modèle
non-linéaire, nous obtenons bQ = 3, 85 ± 0, 11 et  Q = 274 ± 134 km.s 1, avec  2 = 6, 9, pour
8 degrés de liberté. La valeur mesurée est en accord avec les valeurs obtenues par les autres
analyses de la structuration des quasars BOSS, qui mesurent bQ = 3, 8± 0, 3 (pour l’échantillon
DR9 [75]), bQ = 3, 54±0, 11 (pour l’échantillon DR12) [76], et bQ = 3, 64±0, 15 pour la fonction
de corrélation croisée quasar Lyman-↵ [77].
Pour le relevé eBOSS, nous obtenons bQ = 2, 43 ± 0, 04 avec  2 = 6, 1 pour le modèle linéaire
(6 degrés de liberté), et bQ = 2, 44 ± 0, 04,  Q = 539 ± 70 km.s 1 et  2 = 9, 1 pour le modèle
non-linéaire (8 degrés de liberté). Nos données sont donc en accord avec les deux modèles et les
biais mesurés avec ou sans dispersion sont compatibles.
Si nous modifions la portée en r de l’ajustement, le résultat varie peu, comme le montre la Figure
3.24. La racine carrée du rapport entre fonctions de corrélation des données et de la matière, est
le biais eﬀectif be↵ :
be↵ = bQ(1 +
2 
5
+
 2
5
) . (3.10)
Le facteur   correspond à celui mentionné dans l’équation 1.43. La Figure 3.24 montre que la
valeur de be↵ est constante avec r pour les deux relevés. Elle se limite aux échelles plus petites
que 100 h 1Mpc car la fonction de corrélation théorique de la matière devient faible à partir de
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Figure 3.24 Évolution de be↵ avec la distance entre 0 et 100 h 1Mpc pour les relevés BOSS
et eBOSS.
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Figure 3.25 Comparaison de la mesure de r.⇠(r) entre BOSS et eBOSS pour le North Galactic
Cap et le South Galactic Cap.
cette échelle, ce qui entraîne une forte augmentation de l’erreur sur be↵ . En utilisant le modèle
non-linéaire, la valeur moyenne du biais eﬀectif est be↵ = 4, 18 ± 0, 12 pour le relevé BOSS, et
be↵ = 2, 77±0, 04 pour le relevé eBOSS. En utilisant l’équation 3.10, nous retrouvons les mêmes
valeurs à partir des mesures de bQ.
La Figure 3.25 montre la mesure de ⇠(r) dans les deux hémisphères galactiques pour les deux
relevés. Les fonctions de corrélation sont compatibles dans les deux cas. Il s’agit d’une preuve
supplémentaire de l’eﬃcacité de notre traitement des eﬀets systématiques. Les résultats de l’ajus-
tement du biais et de la dispersion des vitesses sont montrés dans le Tableau 3.4.
3.4.3 Mesure de bQ(z) et  Q(z)
Nous mesurons maintenant bQ et   pour diﬀérentes tranches de redshift pour les deux relevés
BOSS et eBOSS. La Figure 3.26 montre l’ensemble des fonctions de corrélation mesurées dans
chaque tranche de redshifts pour le relevé BOSS, et la Figure 3.27 pour le relevé eBOSS. Nous
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Échantillon bQ  Q (km s 1)  2(8 d.o.f.)
eBOSS NGC 2, 45± 0, 06 612± 93 8,8
eBOSS SGC 2, 44± 0, 06 435± 101 2,3
BOSS NGC 3, 89± 0, 14 362± 151 7,4
BOSS SGC 3, 82± 0, 24 140± 271 12,0
Table 3.3 Résultats de l’ajustement de bQ et  Q pour le modèle non-linéaire, pour le NGC et
le SGC des relevés BOSS et eBOSS.
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Figure 3.26 Mesure de la fonction de corrélation dans diﬀérentes tranches de redshifts pour le
relevé BOSS.
ajustons à chaque fonction de corrélation nos deux modèles de ⇠(r). Dans chaque tranche en
redshift, les deux modèles sont en accord avec les données. Les valeurs ajustées de bQ et  Q dans
chaque tranche de redshift pour le modèle non-linéaire sont données dans la Table 3.4.
La Figure 3.28 montre l’évolution de bQ avec le redshift, ainsi que les résultats obtenus à partir
du relevé de quasars 2DF [78, 79], qui était le plus grand échantillon spectroscopique de quasars
avant l’avènement des relevés BOSS et eBOSS. Notre mesure de bQ(z) est en accord avec les me-
sures du relevé 2DF, et possède une précision nettement supérieure. Nos mesures sont également
en accord avec les précédentes mesures de biais réalisé avec le relevé de quasars SDSS II [80].
Nous constatons que le biais des quasars augmente avec z. Nous pouvons modéliser l’évolution
du biais en fonction du redshift avec la fonction :
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Figure 3.27 Mesure de la fonction de corrélation dans diﬀérentes tranches de redshifts pour le
relevé eBOSS.
zmin zmax zeff nQSO bQ  Q (km s 1)  2(8 d.o.f.)
eBOSS
0.9 1.2 1.05 22 249 1.75± 0.06 94± 253 17.6
1.2 1.5 1.35 29 225 2.20± 0.07 488± 120 8.2
1.5 1.8 1.65 29 771 2.53± 0.08 633± 121 6.8
1.8 2.2 1.99 32 327 2.93± 0.11 530± 115 3.1
0.9 2.2 2.39 113 572 2.44± 0.04 539± 69 9.1
BOSS
2.2 2.4 2.30 26 530 3.84± 0.15 427± 149 3.5
2.4 2.8 2.56 28 939 3.80± 0.15 34± 600 13.5
2.8 3.5 3.09 18 621 4.84± 0.28 143± 222 11.7
2.2 2.8 2.39 55 469 3.85± 0.12 274± 134 6.9
Table 3.4 Résumé des mesures de biais et de vitesse de dispersion pour les quasars des relevés
BOSS et eBOSS, dans diﬀérents bins en redshift.
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Figure 3.28 Évolution du biais avec le redshift pour les relevés BOSS (points verts) et eBOSS
(points rouges). Les points noirs correspondent aux résultats obtenus par Croom et al. [79]. Les
erreurs correspondent à un écart de 1  . La courbe pointillée rouge correspond à l’ajustement
sur l’ensemble des données de la fonction de l’équation 3.11
bQ(z) = a(1 + z)
2 + b . (3.11)
En combinant les mesures des relevés 2DF, BOSS et eBOSS, nous mesurons a = 0, 262± 0, 029
et b = 0, 680± 0, 228.
La mesure du biais des quasars permet d’étudier la masse moyenne des halos de matière noire
peuplés par ces quasars, ainsi que la manière dont ces derniers sont distribués au sein de ces halos
[75, 81, 82]. La mesure de l’évolution du biais avec le redshift est particulièrement importante
pour la réalisation de catalogues simulés (ou mocks), car elle permet de convertir les distributions
simulées de matière noire en distribution de quasars.
La Figure 3.29 montre l’évolution de  Q avec le redshift. La faible densité du relevé BOSS ne
permet pas une mesure très précise de  Q, en particulier lorsque l’on réduit la gamme en z. De
plus, Il est très diﬃcile d’interpréter cette mesure, car la mesure de la vitesse de dispersion des
quasars est combinée avec la dispersion induite par l’incertitude sur la mesure de z :
 Q =
q
 2disp +  
2
 z , (3.12)
où  disp est la dispersion de vitesse réelle des quasars, et   z la dispersion due à l’erreur sur la
mesure du redshift (voir section 2.6). Pour les mesures obtenues avec eBOSS, plus un quasar est
lointain, plus le rapport signal sur bruit de son spectre est faible, et plus l’erreur sur la mesure de
z est grande. Ceci peut expliquer l’augmentation de  Q avec z. La valeur diminue ensuite lorsque
l’on passe aux quasars BOSS, qui sont tous inspectés visuellement. L’inspection visuelle permet
une mesure plus précise du redshift des quasars, ce qui peut expliquer pourquoi la dispersion est
en moyenne plus faible pour le relevé BOSS que pour le relevé eBOSS.
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Figure 3.29 Évolution de la vitesse de dispersion avec le redshift pour les relevés BOSS et
eBOSS. Les erreurs correspondent à un écart de 1  .
Chapitre 4
Étude de l’homogénéité cosmique
4.1 Pourquoi et comment étudier l’homogénéité ?
4.1.1 Une des hypothèses centrales de la cosmologie
Nous avons déjà mentionné dans le Chapitre 1 que l’homogénéité et l’isotropie statistiques consti-
tuaient le Principe Cosmologique. Ce principe implique que la métrique de l’univers est la mé-
trique FLRW, qui est l’un des fondements du modèle ⇤CDM . Nous avons vu que ce modèle
décrit admirablement bien les observations les plus récentes, du CMB à la structure des relevés
de galaxies. Tester l’homogénéité de l’univers ne revient pas seulement à tester un modèle, mais
à vérifier l’une des hypothèses de base du modèle standard de la cosmologie.
Puisque le Principe Cosmologique implique la métrique FLRW, il est également nécessaire pour
convertir les coordonnées observationnelles en coordonnées comobiles. Enfin, la plupart des ana-
lyses de structures à grandes échelles reposent sur la mesure de grandeurs statistiques. La fonction
de corrélation et le spectre de puissance nécessite la définition d’une densité moyenne, qui ne
peux pas être définie de manière non-ambiguë si l’univers n’est pas homogène.
4.1.2 Isotropies et Principe de Copernic
L’isotropie autour de nous est vérifiée par de nombreuses expériences. À z ' 1100, la mesure de
l’isotropie du spectre de corps noir du CMB est l’exemple le plus connu [83]. De plus, les résultats
de la collaboration Planck indique que les spectres de puissance des fluctuations de température
et de polarisation du CMB sont statistiquement isotropes [19]. Les fluctuations à grandes échelles
du XCB (X-Rays Cosmological Background [84]) sont également compatibles avec une isotropie
statistique (pour z < 5), même si la mesure du dipôle lié à notre mouvement local à partir du
XCB n’est pas compatible avec celui mesuré par le CMB [85]. Les distorsions du XCB dues aux
structures à grandes échelles rendent toutefois diﬃcile l’interprétation de cette diﬀérence, qui
pourrait être due à un eﬀet systématique. Enfin, l’isotropie du comptage des galaxies radios est
une preuve supplémentaire de l’isotropie de notre univers [86].
Ces expériences permettent de tester l’isotropie «projetée», en mesurant le champ de densité
⇢(✓) intégré entre deux redshifts le long de la ligne de visée :
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⇢(✓) =
Z
⇢(r, ✓)W (r) dr , (4.1)
où W (r) décrit la fenêtre d’observation du relevé. Une définition plus stricte de l’isotropie, telle
qu’elle est donnée par Peebles, implique que l’isotropie soit vérifiée pour tout redshift :
⇢(r, ✓1) = ⇢(r, ✓2) . (4.2)
Cette isotropie est nommée isotropie «spatiale». L’homogénéité de l’univers peut être déduite
[87–89] en combinant l’isotropie spatiale et le principe de Copernic, qui stipule que nous ne
nous situons pas à une position particulière dans l’univers. L’isotropie projetée n’est, par contre,
pas suﬃsante pour prouver que l’univers est homogène : il est en eﬀet possible d’imaginer des
distributions fractales (donc inhomogènes), qui sont isotropes une fois projetées sur la sphère
céleste. Un exemple est proposé dans l’article Durrer et al. (1997) [90]. Dans l’analyse qui suit,
nous proposons de mettre en évidence l’homogénéité de l’univers à partir de relevés de quasars à
3 dimensions. Ce test donne l’opportunité de quantifier le degré d’homogénéité de notre univers,
et d’observer la transition d’un régime structuré vers un régime homogène. De plus, ce test
permet également de mesurer la dimension de corrélation fractale de l’univers.
4.1.3 Quelques généralités sur les fractales
Introduites en 1982 par Mandelbrot, les fractales sont des objets mathématiques dont la structure
est invariante d’échelle. Il n’en existe pas de définition stricte. Nous considérons ici qu’une fractale
F respecte les propriétés suivantes :
— F possède une structure fine : autrement dit, la distribution est structurée jusqu’à des
échelles arbitrairement petites.
— F est trop irrégulière pour être définie avec des outils géométriques et analytiques usuels.
— F présente une ou des répétitions de motifs : ces répétitions peuvent être statistiques.
— F peut se décrire simplement, souvent à partir d’un processus récursif.
Le flocon de Koch (voir Figure 4.1) est un exemple célèbre de fractale, qui respecte l’ensemble des
conditions précédentes. Un exemple de distribution fractale est présentée dans la section 4.3.2.
Les fractales sont caractérisées par diﬀérentes dimensions fractales, généralement diﬀérentes de
la dimension topologique de l’espace.
Le comptage de boîtes consiste à remplir l’ensemble de l’espace dans lequel est contenu la fractale
avec des cubes de taille  , puis de compter le nombre de cubes N( ) contenant une partie de la
fractale. Pour une ligne de longueur l contenue dans un espace à 3 dimensions, nous devrions
obtenir N( ) ' l  , et N( ) ' A 2 pour une surface d’aire A. On définit alors la dimension de
comptage de boîtes :
D0 = lim
 !0
log(N( ))
log(1/ )
. (4.3)
Cette dimension est aussi nommée dimension de Minkowski. Si cette limite n’existe pas, on
définit à la place des limites supérieures et inférieures.
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Figure 4.1 Construction du flocon de Koch. Seules les 4 premières étapes du processus récursif
qui détermine la fractale sont montrées. Le flocon de Koch respecte la définition donnée dans
la section 4.1.3.
Dans notre analyse d’homogénéité, nous nous intéressons à la mesure de la dimension de corré-
lation fractale pour une distribution de points. Nous définissons d’abord le comptage dans une
sphère (count-in-spheres en anglais) N(< r) comme le nombre moyen de points dans des sphères
de rayon r centrées sur les positions de chaque point. La distribution possède une dimension de
corrélation fractale D2 :
D2(r) ⌘ d lnN(< r)
d ln r
, (4.4)
ce qui est équivalent à :
N(< r) / rD2 . (4.5)
Pour une distribution de points homogène, D2 = 3, . Nous verrons par la suite que dans le cas
d’une distribution qui n’est statistiquement homogène qu’à grande échelle, D2 dépend de r : on
observe une transition progressive vers un régime d’homogénéité où D2(r) ' 3.
4.1.4 Tester l’homogénéité avec un relevé en 3 dimensions
Plusieurs analyses ont déjà permis d’étudier l’homogénéité à partir d’un relevé à 3 dimensions.
Leurs conclusions étant diﬀérentes, nous proposons ici un résumé de l’ensemble de ces mesures.
Les premières analyses à partir de relevés à 3 dimensions se caractérisent par une statistique et un
accès à des volumes d’observation limités. Toutefois, avec les 2387 galaxies du relevé QDOT [91],
il a déjà été possible en 1994 de mettre en évidence l’évolution de D2(r) avec r : D2(r) = 2, 25
pour r compris entre 1 et 10 h 1Mpc et D2(r) = 2, 77 pour r compris entre 10 et 50 h 1Mpc.
De plus, les valeurs de N(< r) obtenues à partir des observations des relevés ESP (ESO Slice
Project), Perseus–Pisces, Stromlo-APN, et Cfa80 étaient compatibles avec un univers homogène
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Figure 4.2 Mesures de N(< r) pour le relevé QDOT (à gauche), et les relevés Perseus–Pisces,
Stromlo-APN, et Cfa80 (à droite). Les quantités Z(2, r) et K(r) sont identiques à N(< r). Les
valeurs de D2(r) obtenues sont également montrées.
aux grandes échelles, et permettaient déjà d’exclure à plus de 5  des modèles cosmologiques
avec D2(r) ' 2 [92–94]. Même conclusion pour les résultats du relevé LCRS (Las Campanas
Redshift Survey) [95, 96] qui ont permis d’accéder à des distances de l’ordre de 200 h 1Mpc, et
ont confirmé les observations des précédents relevés, sans pour autant parvenir à mesurer le «
plateau » attendu à D2(r) = 3 pour les grandes échelles d’une distribution homogène.
Les résultats se sont aﬃnés à partir des années 2000. Les 14 677 galaxies du relevé PCSz ont
permis de mesurer D2(r) = 2, 992 ± 0, 003 pour des distances allant de 30 à 400 h 1Mpc [97].
L’écart de D2 par rapport à 3, de l’ordre de 3  , s’explique par le fait que l’univers n’a pas encore
atteint un régime d’homogénéité autour de 30 h 1Mpc, ce qui tire la valeur deD2 vers le bas. Mais
les relevés de galaxies [98–100] et de quasars SDSS [101], ainsi que le relevé WiggleZ [102, 103]
ont enfin mis à disposition suﬃsamment de traceurs pour mettre en évidence la transition vers
un plateau aux grandes échelles (voir Figures 4.3 et 4.4).
Dans le même temps, d’autres analyses concluent que l’univers n’est pas statistiquement homo-
gène aux grandes échelles [104–109]. La mesure à grande échelle de N(< r) et D2(r) requiert
une bonne maîtrise des eﬀets systématiques (voir section 3.3). Les résultats de ces analyses s’ex-
pliquent soit par une portée en r trop limitée (le régime d’homogénéité n’est pas encore atteint),
soit par le fait qu’elles négligent les eﬀets systématiques.
Les diﬀérents échantillons de quasars SDSS sont particulièrement adaptés à une analyse d’ho-
mogénéité. Puisque les quasars de ces relevés se situent à grand z, le volume comobile total est
bien plus grand que celui disponible pour les analyses SDSS et WiggleZ (respectivement 0,25 et
' 1h 3 Gpc3). Nadathur et al. [101] a déjà proposé une mesure de N(< r) et D2(r) à partir de
18 722 quasars du relevé SDSS I et II, dans la gamme 1, 0 < z < 1, 8, dans un volume d’environ
16 h 3 Gpc3. Notre échantillon de quasars BOSS couvre un volume comobile légèrement plus
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Fig. 2.— The average comoving number density (i.e., number counted divided by expected
number from a homogeneous random catalog) of LRGs inside comoving spheres centered on
the 3658 LRGs shown in Figure 1, as a function of comoving sphere radius R. The average
over all 3658 spheres is shown in with open squares, and the averages of each of the five
RA quantiles is shown as a separate grey line. At small scales, the number density drops
with radius because the LRGs are clustered; at large scales the number density approaches
a constant because the sample is homogeneous.
Figure 4.3 Rapport du nombre moyen de galaxies du relevé SDSS, divisé par le nombre moyen
d’objet d’un catalogue random homogène situé dans des sphères de rayon R, centrées sur les
positions des galaxies (carrés blancs). Les courbes grises donnent les résultats pour 5 tranches
en ascension droite. Autour de 200 h 1Mpc, c rapport s’approche de 1, indiquant que la
distribution de galax e est homogène à partir de cette échelle.
12 M. I. Scrimgeour et al.
Figure 6. Same as for Fig. 5 but for the correlation dimension D2(r). The D2(r) measurements for the combined WiggleZ data in
each of the four redshift slices are shown as black error bars. A ⇤CDM model with best-fitting bias b2 is shown in blue. A 5th-degree
polynomial fit to the data is shown in red. The red errorbar and label show the homogeneity scale RH measured by the intercept of the
polynomial fit with 2.97 (1 per cent away from homogeneity), with the error given by lognormal realisations. This scale is consistent with
the ⇤CDM intercept with 2.97, labelled in blue.
Figure 7. The e↵ect of bias on a ⇤CDM N (< r) model (left) and D2(r) model (right) at z = 0.2. Increasing bias increases the value
of N (< r) on small scales, and decreases the value of D2(r) on small scales, and produces a larger homogeneity scale, as seen by the
intercepts of the curves with 1 per cent of homogeneity (N = 1.01 and D2 = 2.97, red dotted lines).
c  2002 RAS, MNRAS 000, 1–??
Figure 4.4 Me ure dans diﬀérentes bandes de redshift de D2(r) à partir des galaxies u relevé
WiggleZ. Rh est défini comme la valeur de r pour laquelle la valeur de D2(r) atteint 1 % de
la valeur attendue (soit D2 = 2, 97). La courbe bleue est obtenu à partir de l’ajustement d’un
modèle ⇤CDM .
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grand (' 17 h 3 Gpc3), possède une statistique plus importante (45 044 quasars) et une sélec-
tion de cible homogène. Il est donc plus adapté à une analyse d’homogénéité que l’échantillon de
quasars SDSS I-II. Le relevé final de quasars eBOSS se situe pour l’instant dans un volume co-
mobile plus faible, qui est cependant largement compensé par sa plus grande statistique (98 143
quasars). Notons que lorsque le relevé eBOSS sera complété, il couvrira un volume comobile
encore plus important que ceux des relevés BOSS et SDSS (' 26h 3Gpc3). Enfin, une analyse
similaire est actuellement réalisé en utilisant les relevés de LRGs BOSS et eBOSS [110].
4.2 Étudier l’homogénéité à partir d’un relevé à 3 dimensions
4.2.1 Quelles observables ?
Dans la section 1.4.2, nous avons défini la fonction de corrélation ⇠(r) comme l’excès de proba-
bilité, par rapport à une distribution homogène, de trouver deux objets séparés par une distance
r. Lorsque l’échelle caractéristique de l’homogénéité est atteinte, on s’attend à obtenir ⇠(r) ' 0.
Toutefois, les équations 1.25 et 1.26 montrent que la définition de cette observable nécessite la
connaissance de la densité de matière moyenne ⇢¯. L’existence d’une densité moyenne de matière
requiert que la distribution de matière soit homogène à grande échelle : il est donc incorrect
d’utiliser ⇠(r) pour établir l’homogénéité de l’univers. En revanche, la mesure du nombre d’ob-
jets dans des sphères de comptage N(< r) et de la dimension de corrélation fractale D2(r),
définies dans la section 4.1.3, ne requièrent pas a priori la connaissance de la densité moyenne
de traceurs.
Les sphères de comptage sont susceptibles de ne pas être totalement incluses dans le volume
d’observation du relevé. Le nombre de sphères incomplètes est d’autant plus important que
r est grand, ce qui réduit drastiquement la précision de notre mesure aux grandes échelles.
Nous pouvons contourner ce problème en utilisant le catalogue random (voir section 3.1.1) pour
prendre en compte toutes les sphères, y compris celles qui ne sont pas complètement incluses
dans le relevé. On définit alors l’observable N (< r) comme :
N (< r) = Nquasars(< r)
Nrandoms(< r)
. (4.6)
Pour une distribution homogène, N (< r) = 1. Si l’on définit D2(r) à partir de N (< r) , nous
obtenons :
D2(r) ⌘ d lnN (< r)
d ln r
+ 3 . (4.7)
4.2.2 Quels estimateurs ?
Nous définissons un estimateur simple de N (< r) :
bNPH(< r) = R r0 dd(s) dsR r
0 rr(s) ds
, (4.8)
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où dd(r) et rr(r) sont les nombres de paires normalisés définis dans l’équation 3.2. La dénomi-
nation « PH » est choisie car cet estimateur est analogue à l’estimateur de Peebles-Hauser pour
la fonction de corrélation. Le terme constant (nr(nr   1))/(nq(nq   1)) permet de normaliser
le nombre d’objets du catalogue random par rapport au nombre de quasars du relevé. Cette
normalisation revient à normaliser la densité moyenne du catalogue d’objets randoms à celle
du catalogue de quasars, donc à prendre comme densité moyenne celle du catalogue quasar. La
valeur de bNPH(< r) dépend donc de la valeur attribuée à la densité moyenne. Cependant, cela
n’aﬀecte bNPH(< r) que par un facteur multiplicatif constant : dans le cas d’une distribution
homogène, on s’attend donc à ce que bNPH(< r) atteigne une valeur constante. De plus, lorsque
l’on calcule bDPH2 (r), ce terme constant disparaît. C’est pourquoi nous préfèrons utiliser bDPH2 (r)
pour vérifier si l’hypothèse d’homogénéité est vérifiée.
Il est également possible d’estimer N (< r) à partir d’un estimateur plus sophistiqué, inspiré de
l’estimateur de Landy Szalay pour la fonction de corrélation :
1 + b⇠LS(r) = N(r)
N˜(r)
= 1 +
dd(r)  2dr(r) + rr(r)
rr(r)
, (4.9)
où N˜(r) est le nombre de paires séparées par une distance r pour une distribution homogène.
Si on considère que rr(r) est un estimateur de N˜(r), on obtient alors comme estimateur pour
N (< r) :
bN LS(< r) = N(< r)
N˜(< r)
=
R r
0
N(s)
N˜(s)
N˜(s) dsR r
0 N˜(s) ds
= 1 +
R r
0 [dd(s)  2dr(s) + rr(s)] dsR r
0 rr(s) ds
. (4.10)
Cet estimateur présente l’avantage d’être moins corrélé entre diﬀérentes valeurs de r que l’es-
timateur bNPH(< r) et d’avoir une variance plus faible, comme montré sur la Figure 4.5. En
revanche, l’eﬀet de la normalisation du nombre de paires du catalogue random est plus complexe
que pour l’estimateur bNPH(< r) ; en particulier, cet eﬀet ne s’annule plus dans le calcul de
D2(r).
Notre analyse d’homogénéité va donc se dérouler en deux temps. La première étape consiste à
établir l’homogénéité en s’assurant que l’estimateur bNPH(< r) atteigne une valeur constante, et
que bDPH2 (r) tende vers 3. Une fois l’hypothèse d’homogénéité confirmée, nous pouvons définir
une densité de matière moyenne ⇢¯, et il est alors permis d’utiliser l’estimateur bDLS2 (< r). Avec
cet estimateur, nous pouvons améliorer la précision sur la mesure de D2(r) aux grandes échelles,
et comparer nos résultats aux prédictions du modèle ⇤CDM .
Le nombre de paires d’objets par intervalle fixé dr croît proportionnellement à r2, jusqu’à at-
teindre les tailles caractéristiques des limites du relevé. À partir de ces échelles, le nombre de
paires ne croît plus aussi rapidement avec la distance comme le montre la Figure 4.6. Puisque
N (< r) est calculé à partir des rapports de nombre de paires, on gagne alors de moins en moins
d’information lorsque r augmente. Nous choisissons donc de restreindre notre analyse à rmax
= 1500 h 1Mpc pour les deux relevés, et de s’aﬀranchir du calcul des distances pour les paires
d’objets séparées par r > rmax.
Comme pour le calcul de ⇠(r), il est important de prendre des précautions quant à la valeur de
r à laquelle on estime nos diﬀérentes grandeurs. Pour des intervalles de largeur  r et centrés en
ri :
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Figure 4.5 Rapport des erreurs entre bDPH2 (r) et bDLS2 (r).
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Figure 4.6 Évolution de la densité du nombre de paires r 2.dN/dr avec la distance pour les
relevés eBOSS (en haut) et BOSS (en bas). Les paires sont calculées à partir des catalogues
random, qui possèdent les mêmes propriétés géométriques que les relevés. Pour le relevé eBOSS,
les résultats sont aussi montrés séparément pour le SGC et le NGC. Pour le SGC, on voit une
diminution du nombre de paires autour de 500 h 1Mpc, due à la séparation autour de   = 10.
— On estime N (< r) à la distance ri+  r2 , car il s’agit du nombre intégré de paires d’objets :
on estime donc N (< r) jusqu’à la borne supérieure du bin considéré.
— Pour D2(r), on choisit ici de calculer la dérivée logarithmique entre deux bins adjacents
en N (< r) : cD2(r) = ln bN (< r1)  ln bN (< r2)
ln r1   ln r2 , (4.11)
où r1, r2 sont les bornes supérieures de deux bins adjacents de bN (< r). On estime alors
D2(r) à la distance ln r = (ln r1   ln r2)/2, soit r =
p
(r1r2). Certaines analyses calculentcD2(r) à partir de 3 intervalles adjacents de N (< r) . Nous préférons nous restreindre à
deux intervalles, car cela limite les corrélations en r pour l’observable D2(r).
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Figure 4.7 Matrices de corrélation pour bNPH(< r) et bDPH2 (r) (en haut), et pour bNLS(< r) etbDLS2 (r) (en bas) pour le relevé eBOSS (NGC + SGC), après correction des eﬀets systématiques.
4.3 Erreurs statistiques et eﬀets systématiques
4.3.1 Comparaison entre les observables et leurs estimateurs
Les matrices de covariance de N (< r) et D2(r) sont estimées de la même manière que pour ⇠(r),
en utilisant la méthode des bootstraps. Les matrices de corrélation de N (< r) et D2(r) pour
les relevés BOSS et eBOSS sont montrées sur les Figures 4.7 et 4.8. Nous constatons que les
éléments diagonaux des matrices de corrélation sont bien plus importants avec l’estimateur de
Peebles-Hauser qu’avec celui de Landy-Szalay. Comme attendu, l’observable D2(r) est nettement
moins corrélée que N (< r) , la matrice étant même presque diagonale pour bDLS2 (r).
Lorsque nous générons une réalisation de bootstraps, nous la normalisons par rapport au nombre
total de traceurs du relevé. Or, puisqu’une réalisation est obtenue par une combinaison aléatoire
de cellules avec remise, le rapport du nombre de paires de quasar sur le rapport du nombre
de paires d’objets randoms peut-être légèrement diﬀérent de celui du «vrai» relevé. Si nous
normalisons toutes les réalisations par le rapport de paires du relevé, nous introduisons une
erreur de normalisation dans chacune de nos réalisations de bootstraps, qui se traduit par une
augmentation des éléments non diagonaux de la matrice de covariance. Si nous normalisons
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Figure 4.8 Mêmes matrices de corrélation pour le relevé BOSS que sur la Figure 4.7.
chaque réalisation en utilisant son véritable nombre de paires, cet eﬀet disparaît fortement. La
Figure 4.9 montre cette diﬀérence pour N (< r) pour l’échantillon BOSS. Notons que cet eﬀet
est particulièrement marqué pour bNPH(< r).
4.3.2 Eﬀets systématiques sur la mesure de D2(r)
Nous traitons les eﬀets systématiques liés aux inhomogénéités de la sélection de cible en ap-
pliquant aux quasars la coupure en magnitude apparente i = 21, 3 (pour le relevé BOSS uni-
quement), ainsi que la pondération en fonction de la profondeur du relevé photométrique (voir
section 3.3).
Par ailleurs, lorsque nous calculons N (< r) , nous ne nous limitons pas uniquement aux sphères
complètement contenues dans le relevé, mais nous employons le catalogue randoms pour utiliser
toutes les paires de quasars du relevé. Pour s’assurer que l’utilisation d’un catalogue homogène
ne biaise pas notre mesure, nous testons notre analyse avec des distributions mono-fractales
(D2(r) = Cste) simulées avec D2 plus petit que 3.
La première étape de ce test consiste à générer les distributions mono-fractales Nous utilisons ici
la méthode proposée par Castagnoli & Provenzale ([111]). Nous commençons par créer un cube
de côté L = 10h 1Gpc, centré sur l’observateur, et dans lequel le relevé BOSS est totalement
Étude de l’homogénéité cosmique 93
101 102 103
r (h 1 · Mpc)
101
102
103
r
(h
 1
·M
pc
)
 0.30
 0.15
0.00
0.15
0.30
0.45
0.60
0.75
0.90
101 102 103
r (h 1 · Mpc)
101
102
103
r
(h
 1
·M
pc
)
 0.30
 0.15
0.00
0.15
0.30
0.45
0.60
0.75
0.90
101 102 103
r (h 1 · Mpc)
101
102
103
r
(h
 1
·M
pc
)
 0.30
 0.15
0.00
0.15
0.30
0.45
0.60
0.75
0.90
101 102 103
r (h 1 · Mpc)
101
102
103
r
(h
 1
·M
pc
)
 0.30
 0.15
0.00
0.15
0.30
0.45
0.60
0.75
0.90
Figure 4.9 Mêmes matrices de corrélation pour le relevé BOSS que sur la Figure 4.7, mais
cette fois-ci avec une normalisation du nombre de paires ajustée pour chaque réalisation.
inclus. Nous divisons ensuite ce cube en M = 8 sous-cubes de côté L/m (où M = m3, donc
m = 2). Chaque sous-cube se voit attribuer une probabilité de survie p. Nous répétons cette
procédure dans chaque sous-cube ayant survécu à l’étape précédente. Si nous réalisons un nombre
infini d’itérations, nous obtenons une distribution mono-fractale, qui possède la même valeur de
D2 à toutes les échelles :
D2 =
log pM
logm
= 3 +
log p
log 2
, (4.12)
Si p = 1, on retrouve D2 = 3. Si p . 1, on obtient D2 . 3.
La seconde étape consiste à générer les positions des points de la distribution finale dans les
sous-cubes survivants. Nous tirons dans chaque sous-cube un nombre de points selon une loi de
Poisson, de moyenne  . La position de chaque objet est ensuite choisie aléatoirement dans le
sous-cube. Cette étape nous permet à la fois d’adapter le nombre d’objets de la simulation au
nombre d’objets du relevé (en prenant une valeur de   plus petite que 1), et d’éviter d’introduire
une trop grande régularité aux petites échelles. Si l’on avait placé les points de la distribution
au centre de chaque sous-cube, nous aurions introduit une régularité qui aurait biaisé la valeur
de D2(r) mesurée.
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Figure 4.10 Valeurs de D2(r) moyennes obtenues pour les simulations brutes (c’est-à-dire,
sans appliquer la géométrie du relevé.), pour D2 =2,99, 2,995, et 2,999 (soit p = 0,9931, 0,9965,
0,9993). L’erreur correspond à l’écart type entre les 200 simulations.
Figure 4.11 Exemple de simulation de distribution mono-fractale, avec D2 = 2, 995. Les points
bleus représentent l’ensemble des points simulés, les points rouges représentent les points situés
dans la fenêtre d’observation du NGC BOSS. Les distances sont données en h 1Mpc.
La formule de l’équation 4.12 est vraie pour un nombre infini d’itérations. Toutefois, les ressources
informatiques à notre disposition ne nous permettent pas d’excéder k = 11. Pour tester la
fiabilité de notre méthode de simulation malgré cette limitation, nous générons des groupes de
200 simulations pour une valeur de D2 donnée. Nous calculons ensuite le D2(r) moyen des 200
simulations, en ne prenant en compte que les objets pour lesquels la sphère de comptage est
intégralement comprise dans le cube initial. Les résultats obtenus pour diﬀérentes valeurs de
D2 sont montrés sur la Figure 4.10. La valeur moyenne est légèrement plus faible que la valeur
attendue, mais est constante. Pour k = 11, la dernière itération de nos simulations crée des
cubes de taille 10000/211 ' 5h 1Mpc. Puisque le plateau pour D2(r) est atteint autour de 200
h 1Mpc, ce nombre d’itérations est suﬃsant pour cette analyse.
Nous convertissons les positions des points en coordonnées sphériques, puis en coordonnées
Étude de l’homogénéité cosmique 95
101 102 103
r[h 1.Mpc]
2.970
2.975
2.980
2.985
2.990
2.995
3.000
3.005
3.010
D
2(
r)
101 102 103
r[h 1.Mpc]
2.970
2.975
2.980
2.985
2.990
2.995
3.000
3.005
3.010
Figure 4.12 Valeur moyenne de D2 reconstruite avec l’estimateur bDPH2 (r) (à gauche) et bDLS2 (r)
(à droite) pour 200 simulations après analyse. Les erreurs sont obtenues à partir de la déviation
standard des 200 simulations. Les courbes pointillées correspondent à la valeur de D2 initiale-
ment simulée.
observationnelles (↵,   et z). Nous appliquons ensuite à la distribution la géométrie et les masques
angulaires du relevé BOSS, sa completeness et sa distribution en redshift n(z) (voir Figure 4.11).
Nous adaptons ensuite le nombre d’objets simulés à la statistique du relevé, puis nous générons
un nouveau catalogue random, avec le même n(z) que le catalogue simulé. Cette opération est
répétée pour chacune des 200 simulations et pour chaque valeur de D2. Nous calculons enfin
D2(r) avec nos deux estimateurs. Les résultats obtenus pour D2 =2,99, 2,995, et 2,999 sont
montrés sur la Figure 4.12. Pour l’estimateur PH, la valeur moyenne des 200 simulations est
légèrement plus élevée que la valeur simulée. Pour l’estimateur LS, elle est légèrement plus faible
que la valeur attendue, mais en accord avec la valeur de la simulation brute de la Figure 4.10.
La Figure 4.13 montre les valeurs D2(r) pour chaque simulation, simulées avec D2 = 2, 995.
On note que la majeure partie des simulations tendent vers D2 = 3, et que quelques unes ont
des valeurs de D2 beaucoup plus faible que la valeur simulée D2 : en moyenne, nous retrouvons
D2 = 2, 995. Notre technique de simulation permet de créer une distribution avec une dimension
de corrélation D2 sur l’ensemble de la distribution, alors que nous reconstruisons D2(r) dans la
fenêtre d’observation de notre relevé. Lorsque la fenêtre d’observation se situe à l’endroit où un
cube de grande taille n’a pas survécu, nous reconstruisons une valeur de D2 plus faible que la
valeur simulée. Inversement, si l’on restreint l’échantillon à une zone ou aucun cube de grande
taille n’a été supprimé, on obtient une valeur de D2 très proche de 3. La probabilité de survie
des cubes étant très élevée pour des distributions mono-fractales avec D2 proche de 3, ce cas
de figure est nettement plus probable, ce qui explique le nombre important de simulations pour
lesquelles D2 = 3.
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Figure 4.13 Ensemble des mesures de bDPH2 (r) et bDLS2 (r) pour chacune des 200 simulations,
toutes simulées avec D2 = 2, 995.
4.4 Résultats
4.4.1 Prédiction théorique de N (< r) et D2(r)
Pour pouvoir comparer nos résultats au modèle ⇤CDM , nous utilisons le modèle non-linéaire
décrit dans la section 3.4.1, qui était en très bon accord avec nos mesures de ⇠(r) pour BOSS et
eBOSS. Nous convertissons ⇠(r) en N (< r) à partir de l’équation suivante :
N (< r) =
R r
0 (1 + ⇠(s))s
2 ds
r3/3
. (4.13)
La dimension de corrélation fractale D2(r) est ensuite obtenue à partir de l’équation 4.7.
Comme pour la mesure de ⇠(r), les observables N (< r) et D2(r) sont mesurées pour la distri-
bution des quasars, avec un certain biais bQ : nous avons déjà mesuré ce biais dans la section
3.4.2 pour les relevés BOSS et eBOSS. Nous obtenons N (< r) pour la distribution de la matière
avec :
N (< r)   1 = NQ(< r)  1
b2Q
. (4.14)
Après avoir corrigé N (< r) du biais, nous obtenons D2(r) en utilisant l’équation 4.7. Dans la
limite où |D2(r)  3|⌧ 1, nous obtenons :
D2(r)  3 ' D2(r)  3
b2Q
. (4.15)
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Nous avons vu précédemment que le rapport d’amplitude entre la fonction de corrélation de la
matière et celle d’un traceur était amplifié par l’eﬀet des distorsions dans l’espace des redshifts.
Lorsque nous corrigeons nos observables pour étudier la distribution de matière, nous devons
également prendre en compte cet eﬀet. C’est pourquoi nous corrigerons par la suite nos données
en utilisant le biais eﬀectif be↵ , qui prend en compte l’eﬀet des RSDs linéaires (voir équation
3.10).
4.4.2 Vérification de l’hypothèse d’homogénéité
Notre premier objectif est de montrer que l’univers est homogène en utilisant les estimateursbNPH(< r) et bDPH2 (r) et en restant le plus conservatif possible. Pour vérifier l’hypothèse d’ho-
mogénéité, nous choisissons de ne pas appliquer de pondération pour corriger les eﬀets systé-
matiques. En eﬀet, cette pondération vise à rendre constante la densité de quasars observés, et
peut biaiser notre mesure vers l’homogénéité.
L’utilisation de masques et de la coupure en magnitude apparente est aussi motivée par le
souhait d’obtenir une sélection de cibles homogène. Toutefois, contrairement à la correction par
pondération, les zones masquées et la coupure en magnitude apparente ne sont pas déterminées
à partir de la densité de quasars observés. Nous les appliquons donc aux échantillons de quasars
utilisés pour cette analyse. Les points verts de la Figure 4.14 montrent les résultats obtenus
pour les estimateurs bNPH(< r) et bDPH2 (r). Les points noirs montrent les résultats obtenus sans
appliquer de masque ni de coupure en magnitude. Les résultats des deux échantillons de données
sont similaires. On obtient dans les deux cas bNPH(< r) = Cste et bDPH2 (r) = 3 aux grandes
échelles, ce qui prouve la robustesse de notre mesure.
Pour les deux relevés, on constate deux régimes diﬀérents pour bNPH(< r) suivant les échelles
considérées. À petite échelle, bNPH(< r) est compatible avec une loi de puissance, bNPH(< r) /
r   . Si nous ajustons une telle loi entre 5 et 26 h 1Mpc, nous mesurons   = 0, 62± 0, 03 pour le
relevé BOSS et   = 0, 49± 0, 01 pour le relevé eBOSS, ce qui équivaut à D2(r) = 2, 38± 0, 03 et
D2(r) = 2, 51±0, 01. À petite échelle, nos résultats sont donc quantitativement en accord avec les
premières mesures historiques de D2(r) (voir section 4.1.4). Quand r augmente, le comportement
de bNPH(< r) est diﬀérent : pour des échelles supérieurs à la centaine de h 1Mpc, bNPH(< r)
devient constant. Nous observons clairement une transition vers un régime d’homogénéité avec
cet estimateur. Toutefois, nous avons vu dans la section 4.3.1 que bNPH(< r) était très corrélé,
en particulier aux grandes échelles. C’est pourquoi nous préférons nous reposer sur la mesure debDPH2 (r), beaucoup moins corrélé que bNPH(< r), pour établir l’homogénéité de la distribution de
quasars.
Pour l’estimateur bDPH2 (r), nous observons également une transition progressive vers un régime
d’homogénéité à grande échelle, pour les deux relevés BOSS et eBOSS. Entre 250 h 1Mpc et
1200 h 1Mpc, nous mesurons 3   h bDPH2 (r)i = (0, 2 ± 2, 6) ⇥ 10 3(1 ) pour le relevé BOSS, et
3  h bDPH2 (r)i = (1, 5± 1, 6)⇥ 10 3(1 ) pour le relevé eBOSS.
Ces résultats sont obtenus pour la distribution de quasars. Pour obtenir une mesure de bNPH(< r)
et bDPH2 (r) pour la distribution de matière, nous devons corriger les observables du biais eﬀectif
des quasars be↵ . Cependant, dans la section 3.4.2, be↵ est mesuré en ajustant la fonction de
corrélation des quasars sur le modèle ⇤CDM : notre mesure du biais dépend donc de l’hypothèse
d’homogénéité. Les analyses de lentillage faible (weak lensing en anglais) permettent de mesurer
directement la distribution de matière, et montre que l’amplitude de la fonction de corrélation
de la matière est au moins la moitié de celle prédite par le modèle ⇤CDM [112]. Si l’on combine
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Figure 4.14 Mesures de bNPH(< r) et bDPH2 (r) pour les quasars du relevé BOSS (en haut), et
eBOSS (en bas). Les points noirs sont obtenus en retirant les masques, et les triangles verts
avec masques et coupure en magnitude apparente (pour BOSS). La ligne pointillée correspond à
l’ajustement d’une loi de puissance entre 5 et 26 h 1Mpc (pour les triangles verts). On constate
que bNPH(< r) est constant, et bDPH2 (r) = 3 comme attendu pour un univers statistiquement
homogène.
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les résultats du lentillage faible à ceux des structures à grande échelle, on obtient  8 = 0, 79 ±
0, 07 (1 ) dans la gamme 0, 15 < z < 0, 7 [113]. Il est donc raisonnable de considérer que
l’amplitude de ⇠(r) pour la matière ne doit pas être radicalement diﬀérente pour 0, 9 < z < 3, 5,
et que le biais des quasars doit être significativement plus grand que 1. La contrainte sur la
mesure de 3  h bDPH2 (r)i doit donc être plus forte pour la distribution de matière que pour celle
des quasars. Nous pouvons donc conclure que la distribution de matière est homogène entre 250
h 1Mpc et 1200 h 1Mpc.
4.4.3 Quantifier l’homogénéité et mesure de D2(r)
L’estimateur bDPH2 (r) montre clairement que notre univers est homogène pour des échelles com-
prises entre 250 h 1Mpc et 1200 h 1Mpc. Nous pouvons donc maintenant nous intéresser aux
estimateurs bN LS(< r) et bDLS2 (r) pour quantifier le degré d’homogénéité de la distribution de
matière. Nous appliquons cette fois-ci la pondération pour corriger les eﬀets systématiques. Nous
utilisons les valeurs de biais eﬀectif mesurées dans la section 3.4 pour convertir les observables de
la distribution de quasars à celle de la matière. La Figure 4.15 montre les mesures de bN LS(< r)
et bDLS2 (r) pour BOSS et eBOSS, corrigées du biais.
Comme pour l’estimateur de Peebles-Hauser, la transition d’une loi de puissance vers un régime
d’homogénéité est nettement visible. Le modèle ⇤CDMnon-linéaire de la section 3.4.1 reproduit
de manière satisfaisante les données du relevé BOSS pour bDLS2 (r) ( 2 = 20, 2 pour 17 degrés de
liberté). Pour bN LS(< r), on constate que de nombreux points sont significativement en désaccord
avec le modèle. Toutefois, bN LS(< r) est un estimateur très corrélé à grande échelle : en prenant
en compte la matrice de covariance, le  2 de l’ajustement vaut 25,3 (pour 18 degrés de liberté).
Pour le relevé eBOSS, le degré d’accord avec le modèle est moins bon : pour bN LS(< r) avec
l’ensemble de la matrice de covariance, on obtient  2 = 60,2 pour 21 degrés de liberté, et pourbDLS2 (r), on obtient  2 = 40,5 pour 22 degrés de liberté.
La Figure 4.16 montre un agrandissement de bN LS(< r) et bDLS2 (< r)   3 pour la matière,
aux grandes échelles. Les points bleus correspondent aux données corrigées, les points verts
aux données sans correction des eﬀets systématiques. Comme attendu, la correction des eﬀets
systématiques rapproche bDLS2 (< r) de 3. Pour les quasars, nous mesurons 3 h bDLS2 (r)i = (6, 8±
3, 7) ⇥ 10 4(1 ) pour le relevé BOSS, et 3   h bDLS2 (r)i = (4, 6 ± 1, 6) ⇥ 10 4(1 ) pour le relevé
eBOSS. Si l’on corrige ces deux mesures du biais eﬀectif, on obtient 3 h bDLS2 (r)i = (3, 9±2, 1)⇥
10 5(1 ) pour le relevé BOSS, et 3  h bDLS2 (r)i = (6, 0± 2, 1)⇥ 10 5(1 ) pour le relevé eBOSS.
L’estimateur bDLS2 (< r)   3 est donc en accord à 2  avec un univers homogène pour le relevé
BOSS, en accord à 3  pour le relevé BOSS. Il permet également de fortement contraindre la
valeur de 3 D2(r) pour la distribution de quasar et de la matière.
L’écart de h bDLS2 (r)i par rapport à 3 pour l’échantillon eBOSS peut sembler significatif, il peut
s’expliquer par la présence d’eﬀets systématiques résiduels. La Figure 4.18 montre la mesure debDLS2 (< r)  3 pour le NGC et le SGC : on mesure alors 3  h bDLS2 (r)i = (2, 3± 1, 7)⇥ 10 5(1 )
pour le NGC, et 3 h bDLS2 (r)i = (12, 2± 2, 7)⇥ 10 5(1 ) pour le SGC. Le NGC d’eBOSS, moins
sensible aux eﬀets systématiques, et en excellent accord avec l’homogénéité.
4.4.4 Comparaison avec d’autres analyses d’homogénéité cosmique
Dans la section 4.1.4, nous mentionnons certaines études qui ne concluent pas que notre univers
est homogène aux grandes échelles. En particulier, nous nous intéressons à l’étude de Sylos Labini,
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(a) BOSS, estimateurs bNLS(< r) et bDLS2 (r)
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(b) eBOSS, estimateurs bNLS(< r) et bDLS2 (r)
Figure 4.15 Mesures de bNLS(< r) et bDLS2 (r) pour la matière pour le relevé BOSS (en haut), et
eBOSS (en bas). Les points sont corrigés du biais eﬀectif (4.4.1). La courbe rouge correspond est
obtenue à partir du modèle ⇤CDMnon-linéaire décrit dans la section 3.4.1. Les lignes pointillées
correspondent aux valeurs de N (< r) et D2(r) à 1 % de l’homogénéité, et les lignes tiretées à 1h. L’eﬀet du pic BAO sur est visible autour de 100 h 1Mpc sur l’agrandissement de D2(r).
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Figure 4.16 Agrandissement aux grandes échelles de la Figure 4.15. Les points verts corres-
pondent aux données sans correction des eﬀets systématiques.
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Figure 4.17 Mesures de bNLS(< r) et bDLS2 (r) pour la matière pour le NGC d’eBOSS (en noir)
et le SGC d’eBOSS (en rouge).
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Fig. 1: (Colour on-line) Galaxy average density normalized to
its value at 30Mpc/h, for the diﬀerent SDSS samples. The
exponent γ reported in the labels corresponds to the best fit
in the range [0.5,20]Mpc/h.
ii) At larger scales, i.e. r > 30Mpc/h and up to
≈150Mpc/h in the deepest sample, the exponent is
γ = 0.2± 0.05 (i.e. D= 2.8± 0.05). The amplitude of
the conditional average density in the diﬀerent VL
samples is in principle fixed by a luminosity factor that
depends on the absolute luminosity of the galaxies therein
included [24]. However, in a finite sample, as long as
correlations extend on scales of the order of the sample
size, the amplitude of n(r) also depends on the particular
structures present in that specific volume. Therefore the
galaxy counts normalization in samples of diﬀerent sizes,
covering diﬀerent space volumes and including galaxies of
diﬀerent luminosity depends on systematic eﬀects which
become negligible only for very large sample sizes. For this
reason in fig. 1, by choosing an arbitrary normalization,
we have plotted n(r)/n(r∗) where r∗ = 30Mpc/h. On the
other hand, note that the exponent of n(r) does not show
variations larger than the estimated error bar (see below)
in the diﬀerent samples.
The main result from this analysis is that the slopes of
the galaxy average density, both at small and large scales,
show a very good agreement in the diﬀerent samples.
When the radius r approaches the size of the largest sphere
included in each sample there are systematic eﬀects, as
shown by the fact that the large-scale tail of n(r) (where
M(r) in eq. (1) becomes rapidly very small) grows at
diﬀerent scales in the diﬀerent samples.
In order to quantify fluctuations aﬀecting the large-
scale (i.e. r > 10Mpc/h) behavior of n(r) it is necessary to
estimate statistical errors. For instance, one may simply
compute them as
√
Σ2(r)V −2(r)M−1(r)): however, in this
way one underestimates the true errors because large-scale
correlations can break the Central-Limit Theorem and
thus the diﬀerent determinations are not independent [29]
(note that such error bars would not be even visible in
the plot in fig. 1). A possible evaluation of the scattering
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Fig. 2: (Colour on-line) Normalized conditional variance
(eq. (2)) in the diﬀerent samples: circles represent the intrinsic
variance σ2i (r), while the solid lines the total variance σ
2(r)
(see eq. (2)). The dashed line has a slope 1/r3 as for pure
Poisson noise, a behavior that describes only the very small
scales.
of n(r) can be performed by measuring sample-to-sample
variations [15]. To this aim, we calculate thus eq. (2) in
the diﬀerent samples (see fig. 2) finding that at small
scales results are very similar while at large scales a clear
diﬀerence is detected.
Interestingly the diﬀerences in σ2i (r) occur at a scale
that grows with sample’s sizes. The determination in the
smallest sample, i.e. VL1, shows a marked large-scale
diﬀerence with respect to those in VL2 and VL3, which
instead present a more similar behavior everywhere but
a very large-scale tail (i.e. r≈ 100Mpc/h). Therefore a
possible explanation of this large-scale behavior is that it
is due to a finite-size eﬀect, i.e. that the scale at which
the abrupt decay of σ2i (r) occurs in the diﬀerent samples,
depends on the their sizes. To show that this is the case
we have considered the behavior of σ2i (r) in subvolumes of
the VL2 and VL3 samples limited to a depth (i.e., Rmax)
smaller than the ones reported in table 1. In this way
we are able to clearly single out the finite-size eﬀect (see
fig. 3).
We performed another test by cutting the sample into
two subsamples of equal volume (i.e., limited in angles
by the regions R2 and R3) and determining n(r) and
σ2i (r) in each of them (see fig. 4). In the case of VL3
the determinations of both the average density and the
variance in two subsamples agree better than for VL1: this
corroborates the result, obtained also with the previous
tests, that systematic finite-size eﬀects become weaker
in samples with larger volumes [22,24,31]. This is in
agreement with the larger dimension observed at large-
scale, which also implies less wild fluctuations [29].
From these behaviors we may conclude that both
n(r) and σ2(r) converge to a well-defined value only
for scales r < rs smaller than the radius of the largest
sphere included in the sample. We estimate that for VL1
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Figure 4.18 Mesures de N(< r) pour les diﬀérents échantillons de galaxies SDSS [106].
qui réalise une mesure de N (< r) et D2(r) avec l’échantillon de galaxies DR7 (voir Figure 4.18).
Pour une plage de distances de 5 < r < 20h 1Mpc, cette analyse obtient une loi de puissance
avec   = 0, 88± 0, 05, qui correspond à D2 = 2, 12± 0, 05. Pour 30 < r < 150h 1Mpc, la loi de
puissance ajustée donne   = 0, 20 ± 0, 05, soit D2 = 2, 80 ± 0, 05, mais l’accord entre la loi de
puissance et les données n’est pas parfait. Si nous ajustons une loi de puissance à nos données
dans la même plage de distance, nous obtenons   = 0, 11± 0, 01 pour eBOSS et   = 0, 08± 0, 01
pour BOSS. Nos résultats sont donc qualitativement en accord : pour 30 < r < 150h 1 Mpc,
les distributions de galaxies et de quasars ne sont pas homogènes. La Figure 4.14 montre en eﬀet
que l’univers ne devient statistiquement homogène qu’à partir de distances plus importantes,
inaccessibles avec l’échantillon de galaxies DR7.
Dans l’article de Scrimgeour et al. [103], le degré d’homogénéité cosmique est quantifié par la
mesure du rayon d’homogénéité RH , défini comme la valeur de r pour laquelle les mesures de
N (< r) et D2(r) atteignent les valeurs d’une distribution homogène à 1 % près, autrement dit,
N (< r)= 1, 01 et D2(r) = 2, 97. Elles sont représentées par les lignes pointillées noires sur la
Figure 4.15. Le rayon d’homogénéité est aussi défini aux valeurs de N (< r) et D2(r) à 1 h
(lignes tirretées noires sur la Figure 4.15). À partir de nos résultats, nous pouvons mesurer RH
en ajustant un polynôme sur nos données autour de la transition et en mesurant la valeur de r
pour laquelle ce polynôm croise la valeur à 1 % ou 1 h. La Table 4.1 m ntre que nos résultats
sont en très bon ccord avec les prévisions du modèle ⇤CDM . Com e attendu, la val ur de RH
du ⇤CDMdiminue avec le redshift, car plus z est grand, moins l’univers est structuré : l régime
d’homogénéité est donc atteint plus tôt.
Toutefois, la mesure de RH à 1 % est dégénérée avec la mesure du biais. En eﬀet, ces deux
quantités sont mesurées à partir des mêmes échelles, de l’ordre de la dizaine de h 1Mpc, et
sont sensibles à l’amplitude de ⇠(r) et son intégrale N (< r) , mesurées pour les quasars. Un
éventuel désaccord concern nt RH entre le modèle ⇤CDMet notre mesure serait alors absorbé
par l’ajustement du biais. Ce pr blème est oi s important pou RH défini à 1 h, car le biais
est moins sensible aux valeurs de ⇠(r) à grande échell : l’accord n re le modèle ⇤CDMet
notre mesure revient à montrer que le modèle décrit convenablement la transition à 1 h de
l’homogénéité.
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1 % 1 hbN LS(< r) bDLS2 (r) bN LS(< r) bDLS2 (r)
BOSS 35, 2± 1, 1 26, 9± 1, 0 100, 5± 9, 0 88, 2± 3, 6
⇤CDM, z = 2, 4 35,1 26,8 91,6 87,8
eBOSS 45, 1± 0, 70 37, 6± 0, 6 125, 3± 6, 0 111, 6± 8, 3
⇤CDM, z = 1, 55 45,3 38,0 115,1 101,8
Table 4.1 Valeur de rayon d’homogénéité RH à 1 % et 1 h pour eBOSS et BOSS. Les valeurs
obtenues pour le modèle ⇤CDMà z = 1, 55 et z = 2, 4 sont également montrées.
4.5 Discussions
Pour mesurer nos diﬀérentes observables, nous utilisons un catalogue random dont la distribution
en redshift est identique à celle des données. Si la densité de quasars varie dans une couche  z,
la distribution de random présentera la même variation : ces deux variations vont donc s’annuler
lors du calcul de nos diﬀérents estimateurs. Cela signifie que nous sommes insensibles à toute
variation de la densité de quasars avec le redshift. Nous ne montrons pas que ⇢ = Cste, mais
seulement ⇢ = ⇢(z). Autrement dit, nous prouvons que la distribution de quasars est isotrope
dans chaque couche en redshift, ce qui correspond à la définition de l’isotropie spatiale. Cet eﬀet
est rarement discuté dans les autres analyses d’homogénéité avec des relevés à 3 dimensions, qui
sont également insensibles à des variations de densité le long de la ligne de visée. Ce problème
vient du fait qu’il est impossible de diﬀérencier l’évolution d’un type de source avec le redshift
d’une variation de la densité de matière noire [114]. Pour contourner ce problème, il faudrait
être en mesure de prédire l’évolution du traceur considéré. Autrement dit, il faudrait prédire
l’évolution de ⇢quasars/⇢mat en fonction du redshift.
Dans cette analyse, nous mesurons directement la densité de quasars observés en fonction de
l’angle et du redshift, dN(✓, , z)/ d⌦ dz. Lorsque nous convertissons cette densité en coordonnées
comobiles, nous lui appliquons un Jacobien J(z) = H(z)/cD2A(z). Notre analyse, qui montre que
la densité ⇢ = J(z) ⇥ dN(✓, , z)/ d⌦ dz est constante aux grandes échelles, implique donc que
dN(✓, , z)/ d⌦ dz ne dépend que de z. Nous pouvons donc conclure que nous prouvons l’isotropie
spatiale de l’univers, indépendamment de n’importe quel modèle ou cosmologie fiducielle.
En combinant l’isotropie spatiale et le principe de Copernic, on peut prouver que l’univers est
homogène. Nous vérifions ainsi le Principe Cosmologique, qui est l’un des postulats du modèle
⇤CDM . D’autres modèles cherchent à s’aﬀranchir du Principe de Copernic, afin d’expliquer
le phénomène d’expansion accélérée de l’univers sans avoir besoin d’invoquer une constante
cosmologique. Ces modèles supposent que notre univers est situé au centre d’un vide cosmique,
c’est-à-dire une zone où la densité de matière est plus faible que la densité moyenne de l’univers.
L’univers est isotrope autour de l’origine, et inhomogène le long de la ligne de visée donc ⇢ = ⇢(z).
Il obéit alors à la métrique Lemaître-Tolman-Bondi (LTB) 1. Tester le principe de Copernic est
extrêmement diﬃcile. Une méthode consiste à étudier les distorsions du spectre de corps noir du
CMB [115, 116], qui peuvent apparaître si nous nous situons au milieu d’un large vide cosmique.
Ce test du principe de Copernic, proposé par Caldwell et al. , est illustré et décrit dans la Figure
4.19. Les résultats de cette analyse permettent d’exclure un vide cosmique suﬃsamment grand
pour rendre compte de l’accélération de l’expansion de l’univers.
1. Une image communément donnée pour décrire un univers avec métrique LTB est un univers en «pelures
d’oignon».
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FIG. 1: Illustrated is a cross-section through a model universe
with the observer (O) at the center of a void, in violation of
the Copernican Principle. CMB photons traveling in any di-
rection may Thomson scatter o  reionized gas toward the ob-
server. The final spectrum of the observed light will be a mix-
ture of blackbody spectra with di erent (anisotropic) temper-
tures, producing a distorted blackbody. The yellow lines rep-
resent: incoming beams of unscattered, primary CMB pho-
tons (dashed); incoming beams of scattered photons (thin),
and the observed beams (thick) for representative scattering
centers with last scattering surfaces represented by the dark
circles. A is in the Doppler zone: Beams 1-3 experience the
same SW temperature shift, introducing no anisotropy. How-
ever, gradients in the void gravitational potential cause the
gas to move with respect to the CMB frame, so A sees a di er-
ential Doppler anisotropy, resulting in spectral distortions. B
is in the reflection zone: B is at rest with respect to the CMB
frame and sees no Doppler anisotropy. However, some of the
incoming photons, e.g. beam 4, originate inside the void so
there will be an anisotropic SW temperature shift, leading to
spectral distortions.
We consider a low-amplitude void embedded in a flat,
Einstein-deSitter (EdS or ⌦ = 1) matter-dominated uni-
verse. The gravitational potential due to the void,  [x],
is a function of comoving position, x, with Earth near
x = 0. The temperature anisotropy can be divided into
a Sachs-Wolfe and Doppler term  TT [nˆ
 , nˆ, z] =  TT |SW+
 T
T |Doppler where  TT |SW = 13c2 ( [xrec]    [xscatter])
and  TT |Doppler = 23 nˆ  · x [xscatter]/cH0
p
1 + z, where
xscatter = DcoA [z] nˆ, xrec = xscatter+(D
co
A [zrec] DcoA [z])nˆ ,
DcoA [z] = 2
c
He0
⇣
1  1 
1+z
⌘
. Here DcoA is the comoving
angular diameter distance, and the redshift of recombi-
nation, zrec, will be approximated by   for simplicity.
The Hubble constant at the present time in the back-
ground cosmology, outside the void, is He0, whereas H0
is the larger, present-day Hubble constant at the center
of the void.
We neglect the integrated Sachs-Wolfe (ISW) e ect,
meaning that a CMB photon does not contribute to the
u-distortion simply because it passes across the void.
This approximation is justified for a low-amplitude void
in the EdS background where the ISW is a second-order
e ect. As ⌦ deviates from unity and/or the void ampli-
tude becomes non-linear we expect a larger ISW contri-
bution to the anisotropy and thus to the spectral distor-
tion, but we do not expect that the ISW will ever be the
dominant contributor to u for the small voids needed to
mimic an accelerating universe.
The run of optical depth with redshift is taken from
the unperturbed, background cosmology. We assume
a rapid reionization at z = zrei such that
d 
dz =
⌧  e0
p
1 + z [zrei z] ⌧  e0 = 3He0 b0 Tc8 GmH
 
1  12YHe
 
, where
 [x] is the Lorentz-Heaviside step function,  T, mH, ⌦b0,
and YHe are the Thomson cross-section, the hydrogen
mass, the current baryonic mass density in units of the
critical density, and the helium mass fraction, respec-
tively. We use ⌦b0h2 = 0.022 (h ⌘ He0/100km/s/Mpc),
YHe = 0.24. For H0 we use the locally-measured ex-
pansion rate: 73 km/s/Mpc (e.g. Refs. [9, 10]). Where
needed we use the WMAP3 [11] value, ⌧obs = 0.9, for
the optical depth to the surface of last-scattering which
in our model gives zrei = 11. These numbers specify the
cosmic evolution of the density of scatterers.
We assume spherical symmetry for the local void. Con-
sequently, the gravitational potential is  [x] =  [R =
|x|], where R is the comoving radial distance from Earth.
The temperature anisotropy T/T depends on the direc-
tions nˆ and nˆ  only through the combination nˆ · nˆ , which
leaves u nˆ-independent. Thus the final result is a single
number, the u-distortion at Earth, which can be trans-
lated into a limit on any local spherical inhomogeneity.
Void Model: We cannot compute u for every possible
void profile, so we focus our attention on a particularly
simple, two parameter class of voids, sometimes known as
a Hubble bubble:  [R] =  0
⇣
1  R2
R2V
⌘
 [RV   R]. The
parameters  0, RV give the void amplitude and comov-
ing radius. The reason it is called a Hubble bubble is
that the Hubble parameter is uniform inside and outside
the void, but the values di er. Nonlinear growth leads to
the appearance of a shell of mass overdensity which com-
pensates the underdensity in the void at the boundary
of the outer and inner region. This compensating shell
has a complicated density and velocity structure, which
is safely ignored in linear theory. Away from the com-
pensating shell this model resembles an open (⌦0 < 1)
FRW cosmology embedded inside a flat EdS cosmology.
Any smooth spherical void which is asymptotically EdS
at large R and has finite density in the center can be
thought of in this way; what di ers is the radial profile
of the transition between the two FRW spacetimes. The
Hubble bubble is the limit of a sharp transition between
Figure 4.19 Illustration d’un te t du principe d Copernic [116]. La matière dans les zones
bleu et rouge et rouge est réionisée, les photons du CMB vont donc pouvoir interagir avec les
électrons par eﬀet Thomson. La zo e bleue foncée co r spond à un vide cosmique, situé autour
de l’observateur O. Deux eﬀets vont alors contribuer à distordre le spectre de corps noir du
CMB. La matière située dans le vide a tendance à s’éloigner de l’observateur. Les photons issus
de la surface de dernière diﬀusion observés depuis le point A (par exemple depuis les points
1,2 et 3) peuvent interagir dans ce vide par eﬀet Thomson. Ils peuvent donc être réémis vers
l’observateur O, et auront subi un décalage spectral par eﬀet Doppler. La ma ière dans la zone
rouge suit le flux de Hubble. Les photons réémis vers l’observateur O depuis le point B ne vont
donc pas subir de décala e spectral par ﬀet Dopple . En revanche, une partie des photons de
la surface de dernière diﬀusion au point B sont originaires du vide cosmique : ceci va générer
une anisotropie de tempé ature due à l’eﬀ t Sachs-Wolfe. Cet eﬀet va également distordre le
spectre de corps noir du CMB.
Notons qu’il est impossible d’observer l’univers en dehors de notre cône de lumière. Deux ob-
jets situés à deux redshifts diﬀérents sont aussi observés à des temps cosmiques diﬀérent . Nous
n’avons aucun moyen d’avoir accès à la distribution à 3 dimensio s de la matière à un temps
cosmique fixé. Cela signifie qu’une mesure directe de l’homogénéité à partir d’un relevé à 3
dimensions est impossible. D’autres analyses permettent cependant d’étudier l’homogénéité à
l’intérieur de notre cône de lumière. U p emier exemple est four i par Hoyle et al. [117], qui
utilise l’évolution du taux de formation d’étoiles des LRGs pour montrer que l’univers est ho-
mogène. Cette technique permet de sonder l’intérieur de notre cône de lumière, mais dépend
fortement du modèle d’évolution de f rmation stellaire choisi. Une autre analyse, proposée par
Zibin et Moss [118] utilise une combinaison de sondes secondaires du CMB (eﬀet Sachs-Wolfe
intégré, eﬀet Sunyaev-Zel’dovich cinétique, eﬀet Rees-Sciama et lentillage du CMB) pour tester
l’homogénéité dans une gamme de redshifts plus élevés que la nôtre, entre la réionisation et la
recombinaison.
Nous avons montré que notre analyse permettait de prouver l’isotropie spatiale, indépendam-
ment du modèle cosmologique choisi. Nous pouvons adopter une approche diﬀérente, qui repose
sur la définition d’une cosmologie fiducielle et sur la métrique FLRW. Cette approche permet
alors de réaliser un test de cohérence avec le modèle ⇤CDM . Nous montrons que la transition
d’un régime structuré à un régime homogène est bien décrite par ce modèle, et que les prédictions
du rayon d’homogénéité RH sont compatibles avec les valeurs mesurées. De plus, l’utilisation des
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estimateurs bN LS(< r) et bDLS2 (r) nous permet de contraindre l’écart à l’homogénéité de la distri-
bution de matière de l’univers. Ces conclusions ne sont toutefois pas totalement indépendantes
de l’hypothèse d’homogénéité.

Chapitre 5
Détection des oscillations acoustiques
de baryons
5.1 Quelques considérations générales
5.1.1 Les observables
Pour mesurer ⇠(r) et la position du pic BAO, nous avons besoin de transformer les coordonnées
observationnelles des quasars en coordonnées cartésiennes (en h 1Mpc). Pour eﬀectuer cette
transformation, il est nécessaire de définir une cosmologie fiducielle, c’est-à-dire de fixer les
paramètres cosmologiques du modèle ⇤CDM . Fixer ces paramètres cosmologiques fixe également
la position théorique du pic BAO dans la fonction de corrélation et celle des oscillations dans
le spectre de puissance. La position du pic est alors ajustée, tandis que la forme de la fonction
de corrélation sans pic BAO (nommée broadband en anglais) est reproduite à l’aide d’un modèle
qui comporte généralement plusieurs paramètres de nuisance. Nous mesurons alors ↵, le rapport
entre la position mesurée et la position théorique du pic BAO. Ce rapport se décline en ↵k, ↵?
et ↵iso [119].
Dans la direction transverse, l’échelle BAO est obtenue par la mesure de l’angle ✓BAO :
✓BAO =
rd
DM (z)
, (5.1)
où rd = rs(zd) (voir équation 1.34). On définit alors ↵?, le rapport entre l’angle prédit par la
cosmologie fiducielle ✓fidBAO et l’angle mesuré :
↵? =
✓fidBAO
✓BAO
=
DM (z)/rd
DfidM (z)/r
fid
d
. (5.2)
Le long de la ligne de visée, l’échelle BAO se caractérise par l’écart en redshift  zBAO :
 zBAO = rdH(z) =
rd
DH(z)
, (5.3)
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où DH(z) = H(z) 1 est la distance de Hubble. On définit alors ↵k, le rapport entre l’écart en
redshift prédit par la cosmologie fiducielle  zfidBAO et l’écart en redshift mesuré :
↵k =
 zfidBAO
 zBAO
=
DH(z)/rd
DfidH (z)/r
fid
d
. (5.4)
Quand la statistique du relevé est trop faible pour obtenir une mesure de ↵k et ↵?, il est
préférable de réaliser une mesure isotrope de ce rapport en combinant les distances DH(z) et
DM (z) pour former la distance DV (z) :
DV (z) = [zDH(z)D
2
T (z)]
1/3 . (5.5)
Une mesure isotrope permet alors de contraindre le rapport ↵iso :
↵iso =
DV (z)/rd
DfidV (z)/r
fid
d
. (5.6)
Il est donc possible de contraindre les paramètres cosmologiques à partir de leur influence sur
les quantités H(z), DM (z) et rd à partir des équations de Friedmann et de l’équation 1.36. La
mesure de la position du pic BAO est très robuste, car il est improbable qu’un eﬀet systématique
puisse générer un pic de corrélation. La plupart des eﬀets systématiques seront absorbés par le
broadband, et vont seulement élargir le pic et réduire la précision de la mesure. Cependant,
la faiblesse de l’amplitude du pic nécessite un échantillon de données conséquent (voir section
5.1.2).
Du fait des eﬀets non-linéaires, les positions des galaxies vont être déplacées par rapport à la
prédiction du modèle linéaire : ces déplacements entraînent un élargissement du pic BAO. Les
techniques de reconstruction permettent d’estimer le déplacement subit par chaque galaxie, et
de la replacer à une position proche de celle qu’elle aurait en l’absence d’eﬀet non-linéaire [120].
Cet eﬀet est surtout important à petit z, et impacte peu la mesure du pic BAO pour les quasars
BOSS et eBOSS.
5.1.2 L’état de l’art des mesures de BAO
La première détection de pic BAO a été réalisé en 2005 par Eisenstein et al. [34]. À partir de la
mesure de la fonction de corrélation de 46 748 LRGs du relevé SDSS (sur 3816 deg2 et dans la
gamme 0, 16 < z < 0, 47), il a été possible de mettre en évidence un pic de corrélation significatif
autour de 100 h 1Mpc, proche de la valeur à laquelle était attendu le pic BAO (voir Figure 5.1).
La Figure 5.2 montre l’ensemble des mesures de BAOs actuelles. Les échantillons de LRGs LOWZ
et CMASS du relevé BOSS [72] permettent d’obtenir les limites les plus précises sur la position
du pic, grâce, entre autre, à l’utilisation de techniques de reconstruction. L’échantillon CMASS
permet une mesure anisotrope du pic BAO (DH/rs = 14, 945±0, 210 et DM/rs = 20, 75±0, 73,
à z = 0, 57), alors que l’échantillon LOWZ, qui possède une statistique plus faible, ne permet
qu’une mesure isotrope (DV /rs = 8, 467± 0, 167, à z = 0, 32). L’échantillon de galaxies 6dFGS
[121] permet de mesurer la position du pic à un plus petit redshift, et possède une précision
plus modeste que les échantillons sus-mentionnés (DV /rs = 3, 047 ± 0, 137, à z = 0, 106). Le
relevé de galaxies WiggleZ mesure la position du pic dans une gamme en redshift similaire à
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regime by a factor of!4. The LRG sample should therefore out-
perform these surveys by a factor of 2 in fractional errors on large
scales. Note that quasar surveys cover much more volume than
even the LRG survey, but their effective volumes are worse, even
on large scales, due to shot noise.
3. THE REDSHIFT-SPACE CORRELATION FUNCTION
3.1. Correlation Function Estimation
In this paper, we analyze the large-scale clustering using the
two-point correlation function (Peebles 1980, x 71). In recent
years, the power spectrum has become the common choice on
large scales, as the power in different Fourier modes of the linear
density field is statistically independent in standard cosmology
theories (Bardeen et al. 1986). However, this advantage breaks
down on small scales due to nonlinear structure formation, while
on large scales elaborate methods are required to recover the sta-
tistical independence in the face of survey boundary effects (for
discussion, see Tegmark et al. 1998). The power spectrum and
correlation function contain the same information in principle,
as they are Fourier transforms of one another. The property of
the independence of different Fourier modes is not lost in real
space, but rather it is encoded into the off-diagonal elements of
the covariance matrix via a linear basis transformation. One must
therefore accurately track the full covariance matrix to use the
correlation function properly, but this is feasible. An advantage
of the correlation function is that, unlike in the power spectrum,
small-scale effects such as shot noise and intrahalo astrophysics
stay on small scales, well separated from the linear regime fluc-
tuations and acoustic effects.
We compute the redshift-space correlation function using
the Landy-Szalay estimator (Landy & Szalay 1993). Random
catalogs containing at least 16 times asmany galaxies as the LRG
sample were constructed according to the radial and angular se-
lection functions described above. We assume a flat cosmology
with !m ¼ 0:3 and !" ¼ 0:7 when computing the correlation
function. We place each data point in its comoving coordinate
location based on its redshift and compute the comoving sep-
aration between two points using the vector difference. We use
bins in separations of 4 h#1 Mpc from 10 to 30 h#1 Mpc and
bins of 10 h#1 Mpc thereafter out to 180 h#1 Mpc, for a total of
20 bins.
We weight the sample using a scale-independent weighting
that depends on redshift. When computing the correlation func-
tion, each galaxy and random point is weighted by 1/½1þ n(z)Pw&
(Feldman et al. 1994), where n(z) is the comoving number density
and Pw ¼ 40;000 h#3 Mpc3. We do not allow Pw to change with
scale so as to avoid scale-dependent changes in the effective bias
caused by differential changes in the sample redshift. Our choice
of Pw is close to optimal at k ' 0:05 h Mpc#1 and within 5% of
the optimal errors for all scales relevant to the acoustic oscillations
(kP0:15 h Mpc#1). At z < 0:36, nPw is about 4, while nPw ' 1
at z ¼ 0:47. Our results do not depend on the value of Pw; chang-
ing the value wildly alters our best-fit results by only 0.1 !.
Redshift distortions cause the redshift-space correlation func-
tion to vary according to the angle between the separation vector
and the line of sight. To ease comparison to theory, we focus
on the spherically averaged correlation function. Because of the
boundary of the survey, the number of possible tangential sep-
arations is somewhat underrepresented compared to the number
of possible line-of-sight separations, particularly at very large
scales. To correct for this, we compute the correlation functions
in four angular bins. The effects of redshift distortions are ob-
vious: large-separation correlations are smaller along the line-of-
sight direction than along the tangential direction. We sum these
four correlation functions in the proportions corresponding to
the fraction of the sphere included in the angular bin, thereby re-
covering the spherically averaged redshift-space correlation func-
tion. We have not yet explored the cosmological implications of
the anisotropy of the correlation function (Matsubara & Szalay
2003).
The resulting redshift-space correlation function is shown in
Figure 2. A more convenient view is shown in Figure 3, where
we have multiplied by the square of the separation, so as to flatten
out the result. The errors and overlaid models will be discussed
below. The bump at 100 h#1 Mpc is the acoustic peak, to be de-
scribed in x 4.1.
The clustering bias of LRGs is known to be a strong function
of luminosity (Hogg et al. 2003; Eisenstein et al. 2005; Zehavi
et al. 2005a), and while the LRG sample is nearly volume-limited
out to z ! 0:36, the flux cut does produce a varying luminosity
cut at higher redshifts. If larger scale correlations were prefer-
entially drawn from higher redshift, we would have a differential
bias (see discussion in Tegmark et al. 2004a). However, Zehavi
et al. (2005a) have studied the clustering amplitude in the two
limiting cases, namely the luminosity threshold at z < 0:36 and
that at z ¼ 0:47. The differential bias between these two samples
on large scales is modest, only 15%. We make a simple param-
eterization of the bias as a function of redshift and then compute
b2 averaged as a function of scale over the pair counts in the
random catalog. The bias varies by less than 0.5% as a function
of scale, and so we conclude that there is no effect of a possible
correlation of scale with redshift. This test also shows that the
Fig. 2.—Large-scale redshift-space correlation function of the SDSS LRG
sample. The error bars are from the diagonal elements of the mock-catalog co-
variance matrix; however, the points are correlated. Note that the vertical axis
mixes logarithmic and linear scalings. The inset shows an expanded view with a
linear vertical axis. The models are !mh2 ¼ 0:12 (top line), 0.13 (second line),
and 0.14 (third line), all with !bh2 ¼ 0:024 and n ¼ 0:98 and with a mild non-
linear prescription folded in. The bottom line shows a pure CDM model (!mh2 ¼
0:105), which lacks the acoustic peak. It is interesting to note that although the
data appear higher than the models, the covariance between the points is soft as
regards overall shifts in "(s). Subtracting 0.002 from "(s) at all scales makes the
plot look cosmetically perfect but changes the best-fit #2 by only 1.3. The bump
at 100 h#1 Mpc scale, on the other hand, is statistically significant. [See the electronic
edition of the Journal for a color version of this figure.]
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Figur 5.1 Fonction de corrélation mesurée par Eisenstein et al. (2005) [34]. Le pic BAO est
clairement visible, à environ 3 .
celle des galaxies BOSS, et fournit des mesures de DV (z) dans 3 tranches de redshift (DV /rs =
11, 232± 1, 020, à z = 0, 44, DV /rs = 14, 182± 0, 920, à z = 0, 60 e DV /rs = 18, 276± 1, 166,
à z = 0, 73 [122]).
La mesure de la fonction de corrélation des forêts Ly an ↵ [123] et de la fonction de corrélation
croisée Lym n-↵ quasar [124] permet de contraindre la position du pic à un redshift plus élevé.
À partir de ces données, on obtient DH/rs = 36, 489± 1, 152 et DM/rs = 9, 145± 0, 204, pour
un redshift moyen de 2,34. La Figure 5.2 résume l’ensemble de ces mesures de distances.
5.1.3 BAO et cosmologie
Contraindre ⌦⇤ à partir des mesures de BAO seules
Habituellement, dans le cadre de la mesure de l’échelle BAO, les mesures des relevés à 3 di-
mensions sont combinés vec la valeur de rs mesurée par le CMB. Il est cependant possible de
procéder à quelques tests cosmologiques quantitatifs en considérant l’échelle BAO comme une
échelle standard, mais sans la calibrer à l’aide du CMB. La combinaison des mesures de BAOs
de la s ction 5.1.2 permet de mesurer ⌦⇤ = 0, 73+0,25 0,68(3 ) 1, ce qui implique une détection d’une
1. À l’aide de l’équation 1.12, en négligeant ⌦r et avec ⌦k = 0, et en utilisant des mesures à diﬀérents z.
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Figure 1. The BAO “Hubble diagram” from a world collection of detections. Blue, red, and green points show BAO mea-
surements of DV /rd, DM/rd, and zDH/rd, respectively, from the sources indicated in the legend. These can be compared
to the correspondingly colored lines, which represents predictions of the fiducial Planck  CDM model (with ⌦m = 0.3183,
h = 0.6704, see Section II C). The scaling by
 
z is arbitrary, chosen to compress the dynamic range su ciently to make error
bars visible on the plot. Filled points represent BOSS data, which yield the most precise BAO measurements at z < 0.7 and
the only measurements at z > 2. For visual clarity, the Ly  cross-correlation points have been shifted slightly in redshift;
auto-correlation points are plotted at the correct e ective redshift.
in Table II, we show measurements from the DR7 data
set of SDSS-II by [15] and from the WiggleZ survey by
[19], which are not included in our cosmological analysis
because they are not independent of the (more precise)
BOSS measurements in similar redshift ranges. Curves
represent the predictions of the fiducial Planck ⇤CDM
model, whose parameters are determined independently
of the BAO measurements but depend on the assump-
tions of a flat universe and a cosmological constant.
Overall, there is impressively good agreement between
the CMB-constrained ⇤CDM model and the BAO mea-
surements, especially as no parameters have been ad-
justed in light of the BAO data. However, there is no-
ticeable tension between the Planck ⇤CDM model and
the LyaF BAO measurements.
Figure 2 displays a subset of these BAO measurements
with scalings that elucidate their physical content. In the
upper panel, we plot H(z)/(1 + z), which is the proper
velocity between two objects with a constant comoving
separation of 1 Mpc. This quantity is declining in a
decelerating universe and increasing in an accelerating
universe. We set the x-axis to be
p
1 + z, which makes
H(z)/(1+z) a straight line of slope H0 in an Einstein-de
Sitter (⌦m = 1) model. For the transverse BAOmeasure-
ments in the lower panel, we plot c ln(1+z)/DM (z), cho-
sen so that a constant (horizontal) line in theH(z)/(1+z)
plot would produce the same constant line in this panel,
assuming a flat Universe. This quantity would decrease
monotonically in a non-accelerating flat cosmology. The
quantities in both the upper and lower panels approach
H0 as z approaches zero, independent of other cosmolog-
ical parameters. We convert the BOSS LOWZ and MGS
measurements of DV (z) to DM (z) in the lower panel as-
suming the fiducial Planck ⇤CDM parameters; this is a
robust approximation because all acceptable cosmologies
produce similar scaling at these low redshifts. Note that
the H(z) and DM (z) measurements from a given data
set (i.e., at a particular redshift) are covariant, in the
Figure 5.2 Résumé des diﬀérentes mesures de distances BAO [119]. Les lignes de couleurs
montrent les prédictions des valeurs des distances obtenues à partir des paramètres cosmolo-
giques Planck 2015. Les couleurs des ymboles correspon ent aux mesures des mêmes distances
les lignes de couleurs. Les symboles pleins montrent les résultats obtenus par les analyses du
relevé BOSS. La division par
p
z est eﬀectuée pour des r isons de lisibilité du grap e. Les po nts
associés à l’analyse de la fonction de corrélation croisée forêts Lyman-↵ quasar sont décalés par
rapport à leur véritable redshift (z = 2, 34), toujours pour des raisons de lisibilités.
constante cosmologique, à plus de 3 . Même si ces tests contraignent nettement moins les pa-
ramètres cosmologiques du modèle ⇤CDM , ils fournissent une mesure totalement indépendante
du CMB.
Si l’on considère le CMB comme une simple mesure de rd à z = 1100, la contrainte sur ⌦⇤ est
alors beaucoup plus forte : ⌦⇤ = 0, 72+0,030 0,034. Cette mesure correspond à une détection à plus de
20   de l’énergie du vide. On obtient aussi une contr inte forte sur la densité totale de l’univers
⌦m + ⌦⇤ = 1, 011
+0,014
 0,016, compatible avec un univers plat.
Contraindre l s modèles d’énergie noire et la courbure de l’unive s
Dans la section 1.5.4, nous avons montré que la mesure de la position des oscillations acoustiques
du CMB contraint fortement les valeurs des paramètres du modèle ⇤CDM . L’utilisation des
mesures de l’échelle BAO à plus bas redshift permet de contraindre des modèles cosmologiques au
delà du modèle ⇤CDM . Il est alors possible de tester la courbure de l’univers (modèle open-CDM,
avec ⌦k 6= 0) et l’équation d’état de l’énergie noire. Le modèle wCDM considère le paramètre
w de l’équation d’état de l’énergie noire comme un paramètre libre (au lieu de w =  1 pour
l’énergie du vide du modèle ⇤CDM). Le modèle w0waCDM considère que ce paramètre peut
évoluer linéairement avec le facteur d’échelle :
w(a) = w0 + wa(a0   a) . (5.7)
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Figure 3. Constraints from BAO on the parameters of
o CDM models, treating the BAO scale as a redshift-
independent standard ruler of unknown length. Green
curves/contours in each panel show the combined constraints
from galaxy and LyaF BAO, with no CMB information. Black
curves/contours include the measurement of DM (1090)/rd
from the CMB acoustic scale, again with no assumption about
the value of rd except that it is the same scale as the lower red-
shift measurements. This combination of BAO measurements
yields precise constraints on ⌦  (top panel) and the dimen-
sionless quantity c/(H0rd) (bottom panel), and it requires a
low density (⌦m   0.29), nearly flat universe (middle panel).
Blue and red curves in the top and bottom panels show the
result of combining the CMB BAO measurement with either
the galaxy or LyaF BAO measurement separately. The dotted
line in the middle panel marks ⌦m + ⌦  = 1.
Figure 4. Constraints on ⌦m and h in a flat  CDM model
from galaxy BAO (red), LyaF BAO (blue), and the combina-
tion of the two (green), using a BBN prior on  b and standard
physics to compute the sound horizon rd but incorporating
no CMB information. Contours are plotted at 68%, 95%,
and 99.7% confidence (the interior white region of the green
“donut” is 68%). Black contours show the entirely indepen-
dent constraints on ⌦m and h in  CDM from full Planck
CMB chains.
bination, we find h = 0.67± 0.013 and ⌦m = 0.29± 0.02
(68% confidence). The small black ellipse in Figure 4
shows the Planck constraints for ⇤CDM, computed from
full Planck chains, which are in excellent agreement with
the region allowed by the joint BAO measurements.
IV. BAO, SNIA, AND THE INVERSE
DISTANCE LADDER
The traditional route to measuring the Hubble con-
stant H0 is built on a distance ladder anchored in the
nearby Universe: stellar distances to galaxies within
  20Mpc are used to calibrate secondary indicators, and
these in turn are used to measure distances to galaxies
“in the Hubble flow,” i.e., far enough away that peculiar
velocities are a sub-dominant source of uncertainty when
inferring H0 = v/d [67]. The most powerful implementa-
tions of this program in recent years have used Cepheid
variables — calibrated by direct parallax, by distance es-
timates to the LMC, or by the maser distance to NGC
4258 — to determine distances to host galaxies of SNIa,
which are the most precise of the available secondary dis-
tance indicators [68–70].
Because the BAO scale can be computed in absolute
units from basic underlying physics, the combination of
BAO with SNIa allows a measurement of H0 via an “in-
verse distance ladder,” anchored at intermediate redshift.
The BOSS BAO data provide absolute values of DV at
z = 0.32 and DM at z = 0.57 with precision of 2.0%
and 1.4%, respectively. The JLA SNIa sample provides a
high-precision relative distance scale, which transfers the
BAO measurement down to low redshift, where H0 is
Figure 5.3 Contrainte dans le plan ⌦m-⌦⇤ obtenue à partir des données BAO seules (contours
verts). Les contours noirs correspondent à l’ajout de la mesure de rs du CMB.
Pour cette paramétrisation, le paramètre d’équation d’état w vaut w0 à a = a0 = 1, et w0 + wa
pour a⌧ a0. Puisque les meilleures contraintes sur w sont obtenues à des redshifts intermédiaires,
et non pas à z = 0, les erreurs statistiques de w0 et wa sont fortement corrélées. Pour contourner
ce problème, on paramétrise alors w(a) comme :
w(a) = wp + wa(ap   a) . (5.8)
Le paramètre ap est nommé facteur d’échelle de pivot, auquel on associe un redshift de pivot
zp. Le pivot est choisi afin de réduire autant que possible la corrélation entre les paramètres
wp et wa. La Figure 5.4 montre des exemples de contraintes obtenues par la combinaison des
données BAO, des données supernovæ et des données Planck, pour diﬀérents modèles d’énergie
noire. On remarque que l’ajout des BAOs améliore fortement les contraintes sur les paramètres
cosmologiques : l’amélioration est particulièrement significative lorsque la valeur de la courbure
de l’univers dans le modèle est laissée libre.
5.2 Mesure d la position du pic BAO avec les quasars BOSS et
eBOSS
Puisque l’amplitude du pic BAO e très petite, il est nécessaire d’avoir une statistique consé-
quente pour être en me ure de le détecter et de détermi r avec précision sa position. D’autre
part, cette mesure est peu sensible aux eﬀets systématiques. C’est pourquoi nous choisisson
de ne pas appliquer de coupure en magnitude apparente pour les relevés BOSS et eBOSS. En
revanche, nous conservons la correction par pondération en fonction de la profondeur, car elle
ne dégrade pas la statistique de nos échantillons.
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Figure 8. Constraints on interesting parameter combinations in a variety of dark energy models:  CDM (upper left), o CDM
(upper right), wCDM (middle left), owCDM (middle right), w0waCDM (bottom left) and ow0waCDM (bottom right). Curves
show 68%, 95%, and 99.7% confidence contours for the data combinations indicated in the legend. In the top panels the red
contours are almost fully obscured by the green contours because the BAO+Planck combination is already as constraining as the
BAO+SN+Planck combination, but for models with freedom in dark energy the SN and BAO constraints are complementary.
The bottom panels, with evolving w(z), display the value of w at z = 0.266, the “pivot” redshift where w is best constrained
by BAO+SN+Planck in the w0waCDM model. For our BAO+SN+Planck contours, the white zone interior to the dark green
annulus marks the 68% confidence region, and the outer edge of the dark annulus is 95%.
igure 5.4 Contraintes cosmologiques pour diﬀérents modèles d’énergie noire, obtenues à l’aide
des données BAO, Planck et des supernovae. Les diﬀérents contours correspondent aux contours
de confiance à 68 %, 95 % et 99,7 %. On note que les mesures de super ovæ et de BAO sont rès
complémentaires pour contraindre les paramètres cosmologiques des diﬀérents modèles d’énergie
noire, tout p rticulièrement quand la c urbure de l’u ivers est laissée libre [119].
5.2.1 Modèle simple et mesure de significance du pic
Nous nous intéressons dans un premier temps à la mesure de la significance d’un pic BAO
situé à la position prédite par le modèle ⇤CDMdont les paramètres sont fixés par le CMB.
Nous modélisons le pic BAO par une gaussienne dont les paramètres sont ajustés sur le modèle
⇤CDMdéfini dans la section 3.4.1. Le broadband, qui correspond à la fonction de corrélation sans
pic BAO, est modélisé à l’aide d’un polynome. On modélise donc ⇠(r) par :
⇠(r) = ABAO exp( (r   rBAO)2/2 2BAO) + ar 2 + br 1 + c . (5.9)
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Échantillon  2 (broadband + BAO)  2 (broadband seul)   2
NGC eBOSS 15,03 15,77 0,74
SGC eBOSS 17,67 24,45 6,78
NGC + SGC eBOSS 17,12 23,24 6,12
BOSS 11,57 14,81 3,24
BOSS (chunks 12 et 13) 12,95 18,89 5,93
BOSS (chunks 12 et 13), 2, 2 < z < 3, 5 9,06 13,65 4,59
Table 5.1 Valeurs de  2 pour le modèle de BAO + broadband et le modèle de broadband seul.
La diﬀérence de  2 entre les deux modèles est également montrée.
Les paramètres de la gaussienne valent ABAO = 3, 1 ⇥ 10 3 ,  BAO = 10h 1Mpc et rBAO =
100, 7h 1Mpc, et les paramètres a, b et c sont laissés libres. Nous ajustons ce modèle sur des
distances allant de 40 à 200 h 1Mpc. Nous ajustons ensuite sur la même gamme en r le même
modèle, mais en fixant l’amplitude de la gaussienne ABAO à 0. Nous calculons ensuite la diﬀérence
  2 entre les  2 des deux ajustements, pour estimer la significance d’un pic BAO dans les
échantillons de quasars BOSS et eBOSS. Puisque l’ensemble des paramètres de la gaussienne
sont fixés, les deux ajustements possèdent le même nombre de degrés de libertés, ce qui rend
plus aisé l’interprétation de la quantité   2.
La Figure 5.5 montre le résultat des deux ajustements pour les fonctions de corrélation du NGC,
du SGC, et de l’échantillon complet d’eBOSS. Les valeurs de  2 obtenues pour les deux modèles,
ainsi que la valeur du   2 se trouvent dans la Table 5.1. La fonction de corrélation du NGC
d’eBOSS est compatible avec un broadband seul, et ne montre pas de pic BAO significatif. Au
contraire, celle du SGC d’eBOSS montre un excès significatif au niveau du pic BAO, compatible
avec une détection à plus de 2 . Si nous laissons l’amplitude de la gaussienne comme paramètre
libre, on mesure ABAO = (6, 6 ± 2, 1) ⇥ 10 3 : l’amplitude du pic observé est supérieure à la
valeur prédite par le modèle ⇤CDM(ABAO = 3, 1⇥10 3), mais statistiquement compatible avec
elle. La mesure de ⇠(r) pour la combinaison du NGC et du SGC est compatible avec un pic BAO
à plus de 2 , avec une amplitude en accord avec celle prédite par le modèle ⇤CDM(ABAO =
(3, 6± 1, 3)⇥ 10 3).
Même si, en raison de sa faible statistique, le relevé BOSS n’était pas destiné à détecter de pic
BAO dans la fonction d’autocorrélation des quasars, nous proposons une mesure de la significance
d’un pic BAO dans ces données. La Figure 5.6 montre le résultat de l’ajustement pour la fonction
de corrélation du relevé BOSS. Nous réalisons d’abord l’ajustement sur l’échantillon fiduciel du
relevé BOSS (2, 2 < z < 2, 8). L’ajustement est meilleur avec un pic BAO qu’avec le seul
broadband, mais la faiblesse de la diﬀérence de  2 du   2 entre les deux modèles ne permet pas
de mettre en avant de détection nette d’un pic BAO. Puisque le signal BAO est peu sensible aux
eﬀets systématiques, nous augmentons la statistique en ajoutant à l’échantillon les quasars des
chunks 12 et 13. Cet ajout permet d’augmenter la valeur du   2 à 5,93 (voir Table 5.1), et est
compatible avec une détection à plus de 2 . Si on réalise l’ajustement en laissant l’amplitude du
pic libre, on obtient un   2 de 9,44, mais ABAO = (7, 9± 2, 6)⇥ 10 3. L’amplitude n’est alors
compatible qu’à 2  avec le ⇤CDM . Afin d’augmenter davantage la statistique du relevé BOSS,
nous étendons la gamme en redshift à 2, 2 < z < 3, 5. Toutefois, la fonction de corrélation de
cet échantillon présente un   2 = 4, 59 plus faible que pour l’échantillon précédent. Nous ne
pouvons donc qu’à une détection marginale du pic BAO pour les quasars BOSS.
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Figure 5.5 Ajustement du modèle de l’équation 5.9 sur ⇠(r), pour le NGC, le SGC, et la
combinaison du NGC et SGC d’eBOSS. La courbe verte continue correspond au modèle BAO
+ broadband, la courbe bleue tiretée au modèle de broadband seul. La fonction de corrélation
est multipliée par r2 afin de rendre le pic plus visible.
5.2.2 Mesure de ↵
Nous nous intéressons maintenant à la variation du  2 avec ↵iso pour les échantillons présentés
dans la section précédente. Nous définissons comme modèle pour la fonction de corrélation le
modèle ⇤CDMavec biais non-linéaire défini dans la section 3.4.1. Les valeurs de biais utilisées
correspondent à celles du tableau 3.4. Nous déplaçons la position du pic afin de couvrir la gamme
0, 6 < ↵iso < 1, 6, avec un pas  ↵iso = 0, 001. Pour chaque valeur de ↵iso, nous ajoutons le même
broadband que celui de l’équation 5.9 pour prendre en compte les eﬀets systématiques résiduels,
et nous marginalisons sur les paramètres a, b et c. La fonction   2(↵iso) correspond alors à
l’écart entre le  2 du meilleur ajustement et le  2 de l’ajustement à ↵iso.
La Figure 5.7 montre les fonctions   2(↵iso) obtenues pour le relevé eBOSS, et la Figure 5.8
celles pour le relevé BOSS. Pour chaque figure, le meilleur ajustement de ↵iso est donné dans le
Tableau 5.2, avec les erreurs à 1 . Les mesures obtenues pour le relevé BOSS sont compatibles
avec ↵iso = 1 à moins de 2 , celles du relevé eBOSS sont compatibles à 1 .
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Figure 5.6 Ajustement du modèle de l’équation 5.9 pour diﬀérents échantillons de quasars du
relevé BOSS. Les couleurs des courbes correspondent aux mêmes que celles de la Figure 5.5.
Échantillon ↵iso
NGC eBOSS 1, 009+0,062 0,049
SGC eBOSS 1, 018+0,051 0,046
NGC + SGC eBOSS 1, 009+0,038 0,034
BOSS 1, 095+0,050 0,051
BOSS (chunks 12 et 13) 1, 074+0,044 0,045
BOSS (chunks 12 et 13), 2, 2 < z < 3, 5 1, 088+0,064 0,064
Table 5.2 Résultats de l’ajustement de ↵iso pour les diﬀérents échantillons BOSS et eBOSS.
Les erreurs correspondent aux écarts à  1 et +1  par rapport au meilleur ajustement.
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Figure 5.7 Mesure de   2(↵iso) pour le NGC, le SGC et la combinaison du NGC et du SGC
de l’échantillon eBOSS. Les lignes correspondent à   2 = 1 et   2 = 4, ce qui permet de
repérer les erreurs sur ↵iso à 1 et 2  .
5.3 Contraintes sur les paramètres cosmologiques
La mesure du paramètre ↵iso de l’échantillon eBOSS (NGC + SGC), combinée aux mesures de
BAO des échantillons CMASS et LOWZ, aux mesures de luminosité de supernovæ ou à la mesure
locale de H0 [125], permet de contraindre les paramètres cosmologiques de modèles au-delà
du modèle ⇤CDMsans utiliser le CMB. Ces contraintes sont obtenues à partir d’une approche
fréquentiste [126] . Pour un modèle cosmologique défini par n paramètres ✓ = (✓1, ..., ✓n), et pour
un jeu d’observables x = (x1, ..., xN ) mesurée avec une erreur Gaussienne  x = ( 1, ..., N ), on
définit la fonction de vraisemblance comme :
L(x, x; ✓) =
Y
i
1p
2⇡ i
exp
✓
 (xi   xi,model)
2
2 i
◆
, (5.10)
où xmodel = (x1,model, ..., xN,model) correspond aux valeurs des observables x prédites par le
modèle. Par la suite, on minimise la quantité :
 2(x, x; ✓) =  2 ln(L(x, x; ✓)) . (5.11)
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Figure 5.8 Mesure de   2(↵iso) pour diﬀérents échantillons de quasars BOSS. Les lignes
correspondent à   2 = 1 et   2 = 4, ce qui permet de repérer les erreurs sur ↵iso à 1 et 2  .
Pour obtenir les niveaux de confiance, on détermine dans un premier temps la valeur  20 corres-
pond à la plus petite valeur de  2(x, x; ✓) obtenue en laissant tous les paramètres libres. Les
niveaux de confiance dans un plan de l’espace des paramètres (✓i, ✓j) sont réalisés de la manière
suivante. Pour chaque valeur fixe de (✓i, ✓j),  2(x, x; ✓) est calculé à nouveau avec n  2 para-
mètres libres. L’écart   2(✓i, ✓j) entre la valeur obtenue et  20 permet de calculer le niveau de
confiance CL(✓i, ✓j) :
1  CL(✓i, ✓j) = 1p
2Ndof (Ndof/2)
Z inf
  2(✓i,✓j)
e t/2tNdof/2 1dt , (5.12)
ou   est la fonction gamma, et ou le nombre de degrés de liberté Ndof vaut 2. Les minimisations
de  2 sont réalisées à l’aide de MINUIT [127].
La Figure 5.9 montre les contraintes obtenues dans le plan w-⌦m pour un modèle wCDM, et dans
le plan ⌦⇤-⌦m pour un modèle oCDM. L’ajout de la mesure de ↵iso eBOSS, située à z = 1, 55,
aﬃne les contraintes obtenues par les précédentes mesures.
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Figure 5.9 Contraintes de paramètres cosmologiques obtenus en combinant aux mesures de
distances existantes le meilleur ajustement de ↵iso pour l’échantillon de quasars eBOSS (voir
section 5.2.2). Les contours correspondent aux limites à 1 et 2  . Les figures de gauche combinent
les mesures de distances des échantillons LOWZ, CMASS et quasars eBOSS aux mesures de
distances des supernovæ, et les figures de gauche à la mesure locale de H0. Les contraintes
obtenues en combinant les analyses des forêts Lyman-↵ sont également montrées.
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Figure 5.10 Contraintes pour le modèle ⇤CDMdans le plan ⌦m  ⌦⇤ obtenues en combinant
la mesure de ↵iso les mesures de distances des galaxies LOWZ, CMASS BOSS et de eBOSS, et
la mesure locale de H0.
La Figure 5.10 montre la contrainte obtenue en combinant la mesure de l’échelle BAO des
quasars BOSS et eBOSS à celles des galaxies CMASS et LOWZ et de la mesure locale de H0
pour un modèle ⇤CDMdans le plan ⌦m   ⌦⇤. Cette combinaison nous permet d’obtenir une
contrainte sur ⌦⇤ et ⌦m indépendante du CMB et de la mesure de distances obtenue à partir
des forêts Lyman ↵. Les eﬀets systématiques auxquels sont sensibles les analyses basées sur
les forêts Lyman ↵ sont susceptibles de générer des pics dans la fonction de corrélation. Au
contraire, les mesures de fonction de corrélation de traceurs sont des analyses robustes, dont les
eﬀets systématiques ont été étudiés et sont bien maitrisés. Il est donc souhaitable de confirmer
les résultats des forêts Lyman-↵ avec ceux d’une analyse plus robuste.
5.4 Discussion et perspectives
Les mesures de la position du pic dans la fonction de corrélation quasar-quasar d’eBOSS permet
d’eﬀectuer une mesure de distance à z > 0, 7, lorsque l’univers est dominée par la matière et
encore en phase d’expansion décélérée. C’est pourquoi cette mesure est très complémentaire
avec les résultats des échantillons de galaxies CMASS et LOWZ, qui fournissent des mesures de
distance au moment où l’univers est dominé par l’énergie noire et en phase d’expansion accélérée.
Cependant, si nous combinons notre mesure à celle des forêts Lyman ↵, aussi située à z > 0, 7
et précise à ' 2%, l’information apportée par notre mesure est pour l’instant limitée. Lorsque
le relevé eBOSS sera complété, l’analyse de la fonction de corrélation des quasars fournira une
mesure sur ↵iso précise à 2 %, indépendante de celle donnée par les analyses de forêts Lyman ↵.
Pour le relevé BOSS, il est diﬃcile de conclure quant à la présence d’un pic BAO à cause de
la faible densité de quasars observés dans la gamme 2, 2 < z < 2, 8. Les résultats obtenus sont
toutefois prometteurs pour les relevés du futur instrument DESI (Dark Energy Spectroscopic
Instrument [128]), qui va permettre, entre autre, d’augmenter le nombre de quasars observés
Conclusion 120
  
Moriond 2016, J.Guy LPNHE/Paris
Dark Energy Spectroscopic Instrument
time
Constraints on H(z)
BOSS+eBOSS+DESI
R
e
c
e
s
s
io
n
 s
p
e
e
d
 i
n
 k
m
/s
o
f 
g
a
la
x
ie
s
 s
e
p
e
ra
te
d
 b
y
 1
 M
p
c
 t
o
d
a
y
Figure 5.11 Mesures de H(z) pour les diﬀérentes analyses BOSS et eBOSS, comparées aux
prévisions pour les relevés de l’instrument DESI. La courbe grisée représente les résultats obtenus
(à 1  ) par la collaboration Planck en 2015.
dans cette gamme en redshift (' 50 deg 2), et de proposer ainsi une mesure complémentaire
à celle des fôrets Lyman-↵. La Figure 5.11 montre les prévisions de la mesure de H(z) pour le
relevé DESI.
Conclusion
Les principaux objectifs de ce travail de thèse étaient une étude de l’homogénéité cosmique, et
une mesure de l’échelle BAO en vue de caractériser les modèles d’énergie noire. L’étape commune
à ces deux volets est l’étude de la structuration (ou clustering) des quasars des relevés BOSS et
eBOSS. Nous avons donc présenté une méthode d’analyse pour mesurer la fonction de corrélation
d’une distribution à 3 dimensions de traceurs, et nous avons étudié en détails les diﬀérents eﬀets
systématiques susceptibles d’impacter cette mesure. En particulier, nous avons mis en évidence
que les sélections de cibles quasars de BOSS et eBOSS ne sont pas parfaitement homogènes,
et nous avons montré que la combinaison d’une simple coupure en magnitude apparente et
d’une pondération permettait de fortement réduire l’impact de cet eﬀet systématique sur nos
observables. Après application de ces corrections, nous avons mesuré le biais et la dispersion
de vitesse des distributions de quasars BOSS et eBOSS, et mis en évidence leur évolution en
fonction du redshift.
L’étude de la structuration des quasars à grande échelle nous a permis de vérifier « l’isotropie
spatiale » de l’univers, indépendamment de toute cosmologie fiducielle. L’isotropie spatiale, qui
stipule que notre univers est isotrope dans chaque tranche de redshift, combinée au principe de
Copernic, permet de montrer que l’univers est homogène aux grandes échelles, dans la gamme
0, 9 < z < 2, 8.
Une fois l’homogénéité établie, nous avons utilisé un nouvel estimateur de D2(r), de variance
poissonienne, pour mesurer la dimension de corrélation fractale de l’univers. En corrigeant nos
observables des valeurs de biais des quasars, nous avons montré que, pour le relevé eBOSS, nous
mesurons 3   h bDLS2 (r)i = (4, 6 ± 1, 8) ⇥ 10 5(1 ) entre 250 h 1Mpc et 1200 h 1Mpc, dans la
gamme 0, 9 < z < 2, 2. Pour le relevé BOSS, nous obtenons 3 h bDLS2 (r)i = (3, 9±2, 1)⇥10 5(1 ),
dans la gamme 2, 2 < z < 2, 8. Ce nouvel estimateur nous a également permis de montrer que
le modèle ⇤CDMdécrit admirablement bien la transition d’un régime structuré vers un régime
homogène : il s’agit là d’un nouveau test de cohérence de ce modèle.
D’autre part, nous avons mesuré la position du pic BAO dans les fonctions de corrélation des
quasars BOSS et eBOSS. Nous détectons un pic BAO à 2,5   pour les deux relevés, et mesurons
↵iso, le rapport entre la position du pic mesuré et la position prédite pour une cosmologie
fiducielle (PLANCK 2013). Nous mesurons ainsi ↵iso = 1, 074+0,044 0,045 pour le relevé BOSS, et
↵iso = 1, 009
+0,038
 0,034 pour le relevé eBOSS. Si l’influence de ces nouvelles mesures sur les contraintes
des paramètres cosmologiques est pour l’instant limitée, la mesure de la position du pic pour
le relevé eBOSS est très encourageante pour la suite du relevé, qui devrait permettre, une fois
complété, une mesure de ↵iso précise à 2 %. Le résultat obtenu pour le relevé BOSS est, quant
à lui, encourageant pour le relevé DESI, qui permettra de quadrupler la statistique de quasars
sélectionnés de manière homogène dans la gamme 2, 2 < z < 2, 8.
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L’univers aux grandes échelles : études de l’homogénéité cosmique et de l’énergie noire à partir
des relevés de quasars BOSS et eBOSS
Résumé : Ce travail de thèse se sépare en deux volets. Le premier volet concerne l’étude de l’homogénéité de l’univers, et le
second une mesure de l’échelle BAO, qui constitue une règle standard permettant de mesurer l’évolution du taux d’expansion
de l’univers. Ces deux analyses reposent sur l’étude de la structuration (ou clustering) des quasars des relevés BOSS et
eBOSS, qui couvrent la gamme en redshift 0, 9 < z < 2, 8. Les mesures des observables caractérisant la structuration de
l’univers aux grandes échelles sont très sensibles aux eﬀets systématiques, nous avons donc étudiés ces eﬀets en profondeur.
Nous avons mis en évidence que les sélections de cibles quasars BOSS et eBOSS ne sont pas parfaitement homogènes,
et corrigé cet eﬀet. Au final, la mesure de la fonction de corrélation des quasars, ⇠(r), nous a permis de mesurer le biais
des quasars bQ sur la gamme en redshift 0, 9 < z < 2, 8. Nous obtenons la mesure actuelle la plus précise du biais,
bQ = 3, 85 ± 0, 11 dans la gamme 2, 2 < z < 2, 8 pour le relevé BOSS, et bQ = 2, 44 ± 0, 04 dans la gamme 0, 9 < z < 2, 2
pour le relevé eBOSS. Le Principe Cosmologique stipule que notre univers est isotrope et homogène à grande échelle.
Il s’agit d’un des postulats de base de la cosmologie moderne. En étudiant la structuration à très grande échelle des
quasars, nous avons prouvé l’isotropie spatiale de l’univers dans la gamme 0, 9 < z < 2, 8, indépendamment de toute
hypothèse et cosmologie fiducielle. L’isotropie spatiale stipule que l’univers est isotrope dans chaque couche de redshift. En
la combinant au principe de Copernic, qui stipule que nous ne nous situons pas à une position particulière dans l’univers,
permet de prouver que notre univers est homogène aux grandes échelles. Nous avons eﬀectué une mesure de la dimension
de corrélation fractale de l’univers, D2(r), en utilisant un nouvel estimateur, inspiré de l’estimateur de Landy-Szalay pour
⇠(r). En corrigeant notre estimateur du biais des quasars, nous avons mesuré 3  h bDLS2 (r)i = (6, 0± 2, 1)⇥ 10 5(1 ) entre
250 h 1Mpc et 1200 h 1Mpc pour le relevé eBOSS, dans la gamme 0, 9 < z < 2, 2. Pour le relevé BOSS, nous obtenons
3   h bDLS2 (r)i = (3, 9 ± 2, 1) ⇥ 10 5(1 ), dans la gamme 2, 2 < z < 2, 8. De plus, nous montrons que le modèle ⇤CDM
décrit très bien la transition d’un régime structuré vers un régime homogène. D’autre part, nous avons mesuré la position
du pic BAO dans les fonctions de corrélation des quasars BOSS et eBOSS, détecté à 2,5   dans les deux relevés. Si nous
mesurons le paramètre ↵iso, qui correspond au rapport entre la position du pic mesuré et la position prédite par une
cosmologie fiducielle (en utilisant les paramètres Planck 2013), nous mesurons ↵iso = 1, 074+0,044 0,045 pour le relevé BOSS, et
↵iso = 1, 009
+0,038
 0,034 pour le relevé eBOSS. Ces mesures, combinées uniquement à la mesure locale de H0, nous permettent
de contraindre l’espace des paramètres de modèles au-delà du ⇤CDM.
Mots-clefs : Structure à grande échelle, relevé spectroscopique, quasars, homogénéité cosmique, énergie noire, BAO
The universe on large scales : studies of cosmic homogeneity and dark energy with the BOSS et
eBOSS quasar surveys
Abstract : This work consists in two parts. The first one is a study of cosmic homogeneity, and the second one a measure-
ment of the BAO scale, which provides a standard ruler that allows for a direct measurement of the expansion rate of the
universe. These two analyses rely on the study of quasar clustering in the BOSS and eBOSS quasar samples, which cover
the redshift range 0.9 < z < 2.8. On large scales, the measurement of statistical observables is very sensitive to systematic
eﬀects, so we deeply studied these eﬀects. We found evidences that the target selections of BOSS and eBOSS quasars are
not perfectly homogeneous, and we have corrected this eﬀect. The measurement of the quasar correlation function, ⇠(r),
provides the quasar bias in the redshift range 0.9 < z < 2.8. We obtain the most precise measurement of the quasar bias
at high redshift, bQ = 3.85 ± 0.11, in the range 2.2 < z < 2.8 for the BOSS survey, and bQ = 2.44 ± 0.04 in the range
0.9 < z < 2.2 for the eBOSS survey. The Cosmological Principle states that the universe is homogeneous and isotropic on
large scales. It is one of the basic assumptions of modern cosmology. By studying quasar clustering on large scales, we have
proved “spatial isotropy”, i.e. the fact that the universe is isotropic in each redshift bins. This has been done in the range
0.9 < z < 2.8 without any assumption or fiducial cosmology. If we combine spatial isotropy with the Copernican Principle,
which states that we do not occupy a peculiar place in the universe, it is proved that the universe is homogeneous on large
scales. We provide a measurement of the fractal correlation dimension of the universe, D2(r), which is 3 for an homogeneous
distribution, and we used a new estimator inspired from the Landy-Szalay estimator for ⇠(r). If we correct our measurement
for quasar bias, we obtain 3   h bDLS2 (r)i = (6.0 ± 2.1) ⇥ 10 5(1 ) between 250 h 1Mpc and 1200 h 1Mpc for eBOSS, in
the range 0.9 < z < 2.2. For BOSS, we obtain 3 h bDLS2 (r)i = (3.9± 2.1)⇥ 10 5(1 ), in the range 2.2 < z < 2.8. Moreover,
we have shown that the ⇤CDM model provide a very nice description of the transition from structures to homogeneity. We
have also measured the position of the BAO peak in the BOSS and eBOSS quasar correlation functions, which yield a 2,5
  detection in both surveys. If we measure the ↵iso parameter, which corresponds to the ratio of the measured position of
the peak to the predicted position in a fiducial cosmology (here Planck 2013), we measure ↵iso = 1.074+0.044 0.045 for BOSS,
and ↵iso = 1.009+0.038 0.034 for eBOSS. These measurements, combined only with the local measurement of H0, allows for
constraints in parameter space for models beyond ⇤CDM.
Keywords : Large scale structures, spectroscopic survey, quasars, cosmic homogeneity, dark energy, BAO
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